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論文要旨
この宇宙に存在するほとんどの銀河には、その中心に 106–1010太陽質量の超大質
量ブラックホール (supermassive black hole; SMBH)が潜んでいると考えられてい
る。これらの SMBHへ物質が降着するとき、その重力エネルギーを解放することで
銀河中心核は明るく輝く。中にはエディントン限界（重力と輻射圧が拮抗する限界
光度）を上回る強烈な放射を伴う中心核もある。私たちの住む「天の川銀河（銀河
系）」の中心核もまた、4 × 106太陽質量の SMBHを有するが、その光度はエディ
ントン限界の 10−8倍以下である。この 8桁以上にわたる中心核活動の多様性は、質
量降着率の違いに起因するものと推測されるが、それを支配する物理過程は未解明
である。加えて、中心核 SMBHの起源自体も未解明である。一説によれば、中間質
量ブラックホール (intermediate-mass black hole; IMBH)が合体を繰り返すことで
SMBHが形成されると考えられている。しかしながら、IMBHの存在を示す決定的
な証拠は未だ得られていない。
銀河中心核への質量供給過程や SMBHの起源を探る上で、最も詳細な観測が可能
な銀河系の中心部は非常に重要な研究対象である。銀河系中心核「いて座A∗」は核
周円盤 (circumnucelar disk; CND)と呼ばれる半径 2パーセクの高速回転するリン
グ構造に取り囲まれており、これは中心核への質量供給源と考えられている。また、
中心から 300パーセク以内の領域では、高速度コンパクト雲 (high-velocity compact
cloud; HVCC)と呼ばれる異常な速度幅を有する分子雲群が発見されている。私は、
中心核への質量供給過程と SMBHの起源を解明することを目的に、CNDとHVCC
に代表される高速度分子雲の観測的研究を行った。
本研究では先ず、CNDおよびその周囲に対して、野辺山 45 m望遠鏡を使用した
複数の分子スペクトル線による高分解イメージング観測を行った。その結果、CND
とそれに隣接する巨大分子雲M–0.13–0.08の物理的接触を示す “bridge”構造を発見
した。これは、M–0.13–0.08が中心核近傍に落下してきたことを示すものであり、こ
のような接触によって運動エネルギーの散逸と角運動量の損失が起こり、質量供給
が促進される可能性を示すものである。これは銀河系中心核への質量供給の一端を
捉えた重要な成果である。
さらに本研究では、ハワイの James Clerk Maxwell Telescopeを使用して、分子ス
ペクトル線観測の領域を中心から 20パーセクの領域にまで拡大した。その結果にお
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いて、「いて座A∗」から約 10パーセクの位置に直径 1パーセク程度の小型HVCCを
２つ発見した。それらの形状・運動と運動エネルギー、そして他波長対応天体を伴わ
ないこと等から、恒星質量ブラックホールが高速で分子雲に突入したことで形成さ
れたものと解釈される。これにより、銀河系中心核近傍を複数のブラックホールが
飛び交っている状況が初めて観測的に示唆された。理論的には、銀河系内に 108–109
個ものブラックホールが存在すると予測されており、その大部分は暗く孤立してい
ると考えられている。このような孤立ブラックホールは、HVCCのような高速度分
子雲として検出できる可能性が示された。
それに加えて「いて座A∗」から約45パーセクの位置に、特異な運動を示すHVCC、
CO–0.31+0.11を新たに発見した。CO–0.31+0.11の速度幅はHVCCの中でも際立っ
て大きく、膨大な運動エネルギーを有する。そしてその運動は、2× 105太陽質量の
質点周りのケプラー運動でうまく説明できることがわかった。このモデルに従えば、
0.1パーセクよりも小さい領域に 2× 105太陽質量もの質量が集中していることにな
る。重力源候補としては、高密度な大質量星団か重い IMBHが挙げられるが、同方
向には他波長対応天体が確認できない。つまり、CO–0.31+0.11内部には 2× 105太
陽質量 IMBHが潜んでいる可能性がある。これが確認されれば、CO–0.40–0.22∗に
次いで銀河系内で発見された 2番目の IMBH候補天体となる。
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Abstract
Most galaxies in the universe are believed to harbor supermassive black holes
(SMBHs) with 106–1010 solar masses at their nuclei. When matter accretes on a
galactic nucleus, it shines brightly by the release of gravitational energy. Some
galactic nuclei have extraordinary luminosities higher than their Eddington limit,
at which the gravitational force balances with the radiation pressure. Our Milky
Way Galaxy also harbors a 4 × 106 solar mass SMBH, whose luminosity is lower
than 10−8 of its Eddington limit. This huge variety of nuclear activities over eight
orders of magnitude may be attributed to diﬀerence in mass accretion rates onto
galactic nuclei. However, physical mechanism that control the accretion rate are still
unclear. The origin of SMBHs is also one of the unsolved key issues in astronomy.
A promising scenario is that SMBHs have been formed by mergings of intermediate-
mass black holes (IMBHs), while no definitive evidence for the existence of IMBHs
is found to date.
The central region of our Galaxy must be an important target to study mass ac-
cretion process onto galactic nuclei and the origin of SMBHs, since we can observe
it most minutely. The nucleus of our Galaxy, Sgr A∗, is surrounded by a rapidly
rotating 2-pc radius ring of dense molecular gas, which is referred to as the circum-
nuclear disk (CND). The CND is considered to be a mass reservoir for feeding the
nucleus. In addition, within 300 pc from the nucleus, a number of compact clouds
with broad velocity widths, namely high-velocity compact clouds (HVCCs), have
been discovered. In order to elucidate the mass accretion mechanism and the origin
of SMBHs in galactic nuclei, a series of the observational studies were conducted on
the high-velocity molecular clouds in the Galactic center such as CND and HVCCs.
First, we observed the CND and its periphery in several molecular lines using the
Nobeyama Radio Observatory 45 m telescope, and found an emission “bridge” which
connects the CND to an adjacent giant molecular cloud, M–0.13–0.08. This emission
bridge indicates the physical contact between the CND and M–0.13–0.08, suggest-
ing that M–0.13–0.08 has just fallen into the CND. The physical contact between
them may cancel out their angular momentum, dissipate their kinetic energies, and
III
thereby increase the mass accretion rate to the nucleus. This is a significant result
that caught a part of the feeding process to the Galactic nucleus.
Moreover, we extended the mapping area to 20 pc radius from the nucleus with
the James Clerk Maxwell telescope at Hawaii. Two small HVCCs were detected
at 10 pc from Sgr A∗. Their sizes, kinematics, kinetic energies, and the absences
of counterparts in other wavelengths are consistent with the formation scenario
assuming the high-velocity plunge of a stellar-mass black hole into a molecular cloud.
This is the first observational case that suggests a number of black holes are flying
about in the vicinity of the nucleus. Theoretical calculations predicted that 108–109
black holes are floating in our Galaxy, and most of them are isolated and dim. Our
study suggested a new method for detecting such isolated black holes as high-velocity
features, such as HVCCs.
We also discovered a peculiar HVCC, CO–0.31+0.11, at 45 pc from the nucleus.
This HVCC exhibits an extremely broad velocity width, having huge kinetic energy
and peculiar kinematics. The kinematics of CO–0.31+0.11 can be explained by the
Keplerian motion around a point-like mass of 2 × 105 solar masses. This model
requires that the central gravitational source must be smaller than 0.1 pc in radius.
The possible candidates for the gravitational source are a dense massive star cluster
or a massive IMBH. The absence of counterparts in other wavelengths may rule out
the star cluster hypothesis. Therefore, the driving source of CO–0.31+0.11 is most
likely a massive IMBH. If this is confirmed, the driving source of CO–0.31+0.11 will
be a promising candidate for an IMBH secondly discovered in our Galaxy.
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第1章 序論
1.1 活動銀河核
宇宙には約 2兆個の銀河が存在すると言われている (Conselice et al. 2016)。銀河
は一般に全波長帯において中心ほど明るく観測されるが、その中でも特に中心核が
通常銀河に比べ明るく観測され、特異な活動性を示すものがある。このような銀河
中心核は活動銀河核 (active galactic nuclei; AGN)と呼ばれる。AGNの典型的な全
光度はLbol ∼ 1043–1047 erg s−1であり (e.g., Woo & Urry 2002)、その莫大な放射エ
ネルギーは、106–1010 M⊙*1もの質量を持つ超大質量ブラックホール (supermassive
black hole; SMBH)に落下 (降着)する物質の重力エネルギーの解放に起因すると解
釈されている (Zel’dvich & Navikov 1964; Salpeter 1964)。
1.1.1 エディントン限界
AGNのように強烈な放射を伴う天体が安定に存在するためには、その輻射圧に勝
る重力が必要である。天体が安定に輝くことができる光度の上限 (輻射圧と重力が
釣り合う光度)をエディントン限界という。質量M の天体が、主に水素原子 (電子–
陽子対)で構成されており、光度Lで等方的な放射を行っている場合を考える。天体
の中心から距離 r離れた位置における全輻射流速 (放射の進行方向に対して垂直な微
小面を微小時間に通過するエネルギー量)Sは S = L/4πr2で与えられる (付録A.1.2
参照)。周波数 νの光子 1個が持つエネルギーE = hνに対し、運動量はE/c = hν/c
である。ここで cは光速、hはプランク定数である。したがって、位置 rにおける外
向きの運動量フラックス (輻射圧)Pradは
Prad =
S
c
=
L
4πr2c
(1.1.1)
*1M⊙ は太陽質量を表す単位 (1 M⊙ = 1.988× 1033 g)。
1
で与えられる。位置 rで水素原子１個が輻射圧により受ける外向きの力 fradは、輻
射圧 Pradにトムソン散乱断面積 σeをかけることで与えられる*2。すなわち
frad = σePrad = σe
L
4πr2c
(1.1.2)
と表すことができる。一方で、この水素原子が受ける重力 fgravは、
fgrav = G
Mmp
r2
(1.1.3)
で与えられる。ここでGは重力定数、mpは陽子質量である*3。天体が安定に存在す
るためには frad < fgravが成り立つ必要がある。すなわち、
σe
L
4πr2c
< G
Mmp
r2
⇒ L < 4πGcmp
σe
M (1.1.4)
が成り立つ。質量M に対する光度 Lの上限
LEdd =
4πGcmp
σe
M ≃ 1.26× 1038
(
M
M⊙
)
erg s−1 (1.1.5)
はエディントン限界*4と呼ばれる。また、式 (1.1.4)は質量Mの下限を与えていると
捉えることもできる。光度 Lで輝くことのできる最低質量は
MEdd ≃ 7.94× 105
(
L
1044 erg s−1
)
M⊙ (1.1.6)
で与えられ、エディントン質量と呼ばる。例えば、中心核光度が 1046 erg s−1の明
るいAGNはその中心に∼ 108 M⊙の質量が必要である*5。AGNはしばしば 1年よ
りも短い時間スケール (場合によっては数日)で光度変動*6を示すことから、その放
射領域は 1光年よりも小さいことが示唆される (e.g., Ulrich et al. 1997)。そして、
*2陽子の散乱断面積は電子の散乱断面積に比べ十分に小さいため考えなくて良い。
*3電子質量は陽子質量に比べ十分に小さいので無視する。
*4エディントン限界光度やエディントン光度とも呼ばれる。
*5放射が等方的でない場合はエディントン限界を超えて輝くことができる。
*6光度変動の時間スケールは、その放射領域の大きさの指標となる。今、大きさ Dの天体全体が
一瞬にして明るくなったとする。光速 cは有限なので、観測者に最も近い点が明るくなったと観測さ
れる時刻と、最も遠い点が明るくなったと観測される時刻の間には差が生じる。このとき、この時刻
の差∆tは∆t = D/cとなる。すなわち、変動の時間スケール∆tから放射領域の大きさは近似的に
D ∼ c∆tと評価できる。
2
AGNからの明るい放射を説明するためには、そのような狭い放射領域に莫大な質量
が集中している必要がある。すなわち、中心核に SMBHが潜んでいるとすれば観測
事実を矛盾なく説明できる。
1.1.2 降着円盤
ブラックホールに引き寄せられたガスや塵 (ダスト)は軌道角運動量を持つため、
その周囲に降着円盤と呼ばれる回転ガス円盤を形成する。降着円盤は差動回転する
ため、動径方向に隣接するガス同士は擦れ合い、角運動量は内側から外側へ輸送さ
れガスは中心へと落下していく。また同時に摩擦熱が発生し、降着円盤は高温にな
り熱輻射を行う。すなわち、重力エネルギーが回転エネルギーに変換され、それが
熱エネルギーに変換され、さらにそれが放射エネルギーに変換されることで降着円
盤は明るく輝く。この描像を定式化した標準円盤モデル (Shakura & Sunyaev 1973)
は、明るいAGNからの放射をよく説明する。標準円盤モデルによれば、AGNの光
度 LAGNは単位時間当たりに降着円盤に供給される質量 (質量降着率)M˙ に比例し、
LAGN = ηM˙c
2 (1.1.7)
のように記述される。ここで、ηはエネルギー変換効率 (放射効率)である。
(1) 標準円盤のエネルギー変換効率
質量mの物体を、質量Mのブラックホールに向かって無限遠から初速度 0で、円
運動させながら徐々に落とし込み、最内安定軌道RISCO = 3Rs*7に達したとする。こ
こで、Rsはシュバルツシルト半径でありRs = 2GM/c2で与えられる (付録F参照)。
簡単のためニュートン・ポテンシャルを仮定する。ブラックホール (質量M)から半
径 rの位置で回転速度 vの円運動をする物体 (質量m)が持つ力学的エネルギーEは
E =
1
2
mv2 −GMm
r
(1.1.8)
*7ブラックホー ル周りを安定に円運動することのできる最小の半径であり、最も単純なブラック
ホール (シュバルツシルト・ブラックホール)では RISCO = 3Rs である。
3
と表される。また、円運動をしていることから
G
Mm
r2
= m
v2
r
⇒ mv2 = GMm
r
(1.1.9)
が成り立つ*8。これを式 (1.1.8)に代入するとEは
E = G
Mm
2r
−GMm
r
= −GMm
2r
(1.1.10)
となる。したがって、r = RISCO = 3Rsで物体が持つ力学的エネルギーの大きさ |E|
は
|E| = GMm
2 · 3Rs =
GMm
2 · 3 (2GMc2 ) = 112mc2 (1.1.11)
となる。この |E|が最終的に全て放射エネルギーに変換されるとすると、ブラック
ホールは落ち込む物質がもつ静止質量エネルギーの 1/12 (約 8%)ものエネルギーを
解放することになる。質量降着率 M˙ を M˙ ≡ dm/dtで定義すれば、微小時間におけ
るエネルギー放出量 (光度 L)は、
L =
1
12
M˙c2 (1.1.12)
と表される。すなわち、理想的に、重力源を自転のないブラックホールとし、降着す
る物質の持つ力学的エネルギーが全て放射エネルギーに変換されるとした場合、エ
ネルギー変換効率は η = 1/12となる*9。例えば、中心核光度が LAGN = 1046 erg s−1
の明るいAGNの質量降着率 M˙ を、η = 0.1の仮定の下で評価すると、M˙ ≃ 2 M⊙
yr−1となる。つまり、1年間で恒星程度の質量を SMBHに落とし込めば、AGNは
通常銀河の光度を遥かに凌駕するような莫大なエネルギーを解放することができる。
このように、銀河中心核への質量供給は中心核活動性を決定づける主な要因である。
*8系がビリアル平衡にあると言い換えてもよい。
*9実際は力学的エネルギーが全て放射エネルギーに変換されることはなく、一部は降着円盤内に熱
エネルギーとして蓄えられる。
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(2) 標準円盤の放射スペクトル
標準円盤モデル (Shakura & Sunyaev 1973)では、放射は局所熱力学平衡 (local
thermodynamic equilibrium; LTE)にある薄い円盤からの黒体放射であると仮定さ
れる。質量M のブラックホールの周りを質量mの物体が半径 rの円運動している
とすると、その物体がもつ力学的エネルギーEは式 (1.1.10)から
E = −GMm
2r
と表される。この物体が微小量∆rだけ半径が小さい円軌道に落ち込んだ際に解放
されるエネルギー量∆Eは
∆E =
GMm
2r2
∆r (1.1.13)
と表される。したがって、半径 r、幅∆rの円環を考えると、この円環から解放され
るエネルギー量∆Lは、円環への質量降着率 M˙ を用いて
∆L =
GMM˙
2r2
∆r (1.1.14)
と表すことができる。一方で、この円環が温度T で黒体放射しているとすれば、シュ
テファン・ボルツマンの法則 (付録A.1.2参照)から∆Lは
∆L = 2× 2πr∆r × σT 4 (1.1.15)
と表すことができる。ここで2πr∆rは円環の面積で、裏と表両方からの放射を考慮し
て2倍してある。σはシュテファン・ボルツマン定数(σ = 5.67×10−5 erg s−1 cm−2 K−4)
である。以上から円盤の温度 T は
T =
(
GMM˙
8πσr3
) 1
4
(1.1.16)
で与えられる。したがって、標準円盤からの放射スペクトルは式 (1.1.16)で与えられ
る温度の黒体放射を示す。例えば、光度 1046 erg s−1、中心質量 108 M⊙、質量降着率
1 M⊙ yr−1の明るいAGNが標準円盤だとして、最内安定軌道近傍 (r ∼ 3Rs ∼ 1012
5
cm)での温度を式 (1.1.16)から評価すると
T ∼ 2× 105 K
となる。すなわち、標準円盤を持つAGNの広帯域連続波スペクトル (spectral energy
distribution; SED)は、紫外線から X線の波長域にピークを持つ。標準円盤で予言
される紫外線付近に現れる SEDのピークは big blue bump (BBB)と呼ばれ、実際
に多くの明るいAGNで観測されている (e.g., Ho 1999)。
1.1.3 活動銀河核の統一モデル
AGNはその光度やスペクトル線などの観測的特徴によりいくつかの種族に分類さ
れる。代表的な種族は、セイファート銀河、電波銀河、クェーサーである。
セイファート銀河
水素再結合線や高階電離原子からの輝線放射が可視光域で強く観測されるAGN
を有する渦巻銀河はセイファート銀河と呼ばれる。セイファート銀河は中心核
における幅の広い輝線の有無でさらに I型と II型に分類される。速度幅*10が
103 km s−1よりも広い輝線 (広輝線)と速度幅が 103 km s−1よりも狭い輝線 (狭
輝線)がどちらも観測されるものは I型、狭輝線のみが観測されるものは II型
に分類される。広輝線として観測されるのは主に水素やヘリウムの再結合線で
あり、狭輝線として観測されるのは再結合線の他に、[OIII]などの禁制線が代
表的である*11。広輝線は SMBH近傍の高密度 (ne > 108 cm−3)な電離ガス領
域 (bload line region; BLR)からの放射であり、狭輝線はそれよりも低密度な
電離ガス領域 (narrow line region; NLR)から放射されると考えられている*12。
*10スペクトル線幅を視線速度の次元で表したものを速度幅という (1.3.1節参照)。放射領域の乱流
が卓越するほど、速度幅は広くなる。
*11記号 [ ]は禁制線であることを示す。元素記号の横に付くローマ数字は電離度を表す。例えば、HI
は中性水素原子、OIIIは二階電離した酸素原子を表す。
*12高密度領域では、放射を伴う禁制遷移 (非電気双極子放射)が起こる確率が、自由電子との衝突
により逆励起される確率に比べ十分に小さくなるため、禁制線は観測されなくなる。禁制線を放射す
る各原子に対し、非電気双極子放射と衝突逆励起を起こす確率が同程度となる電子密度 (臨界密度)
が定義できる。例えば、可視光域における [OIII]の臨界密度は ncrit ! 106 cm−3 であるため、密度
が ne ≫ 106 cm−3の領域からはこれら [OIII]は放射されない。このように、禁制線は密度の良い指
標となる。
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図 1.1: 波長 6 cmの電波連続波で観測された Cygnis A。明るい中心核からジェ
ットが噴出されている様子が確認できる。電波ローブの端から端の距離は 150 kpc
に及ぶ。画像は National Radio Astronomy Observatory (NRAO) Image Gallery
(http://images.nrao.edu)から取得したもの。
電波銀河
電波で特に明るく観測されるAGNを有する銀河は電波銀河と呼ばれる。電波
銀河中心核で観測される輝線はセイファート銀河とよく似た特徴を示すが、電
波強度は同程度の可視光光度を持つセイファート銀河に比べ 102倍以上にも及
ぶ。電波銀河もセイファート銀河同様に広輝線の有無で I型と II型に分類され
る。セイファート銀河の形態が渦巻銀河である一方で、電波銀河の多くは楕円
銀河である。電波銀河では、しばしば中心核から双極方向に伸びるジェットお
よび電波ローブが観測される (図 1.1)。
クェーサー
セイファート銀河や電波銀河よりも更に明るく中心核光度が 1044 erg s−1より
も有意に明るいAGNをクェーサーという*13。中心核の強烈な放射により多く
の場合は母銀河*14は観測されず、点状天体のように観測される。クェーサー
の輝線スペクトルもセイファート銀河とよく似た特徴を示すが、狭輝線に比べ
広輝線が卓越している。クェーサーのうちで 1日程度の短い時間スケールで非
常に大きな光度変動を示すものは特にブレーザーと呼ばれる。ブレーザーは、
AGNから放出された相対論的速度まで加速されたジェットからの非熱的放射
*13クェーサー (quasar)は quasi-stellar radio source (準恒星状電波源)の略語であるが、歴史的に
電波源として最初に発見されたためにこのような名前がついているだけで、現在は電波強度に関係
なく一般にクェーサーと呼ばれる。クェーサーを quasi-stellar object (QSO)と呼ぶこともある。
*14AGNが属する銀河のことを母銀河という。
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が、観測者方向を向いているために、ビーミング効果により強められて明るく
観測されたものと解釈されている。
以上のようにAGNは様々な種族に分類されるが、その多様性はAGNを見込む角
度に依存した見かけ上の違いによるもので、その構造に本質的な違いはないとする
考えが現在では広く受け入れられている。このような描像はAGNの統一モデルと呼
ばれる (Antonucci 1993)。図 1.2にAGN統一モデルの概念図を示す。中心の SMBH
と降着円盤の周り" 10 pc*15の領域に高密度電離ガスから成るBLRが存在し、それ
らは分子ガスや塵 (ダスト)で構成されるトーラス状の構造 (ダストトーラス)に取り
囲まれているとする。視線方向とダストトーラスの位置関係により異なる AGN種
族として観測される。BLRからの放射は、観測方向によってはダストトーラスに遮
られ観測されないと解釈され、低密度電離ガスから成る NLRはダストトーラスの
開口部から広がって分布するためどの方向からも観測されると解釈される。つまり、
統一モデルでは、I型のセイファート銀河や電波銀河は、視線方向にダストトーラス
が重ならずBLRが観測される場合であり、II型はBLRからの放射がダストトーラ
スに遮られてしまいNLRのみが観測される場合とされる。
光度は" 1042 erg s−1と比較的暗いものの、短期間での光度変動や高階電離原子
輝線が観測されるなど、明るい AGNと同様の特徴を示す低光度活動銀河核 (low-
luminosity active galactic nuclei; LLAGN)も、これまでに多数発見されている (e.g.,
Totani et al. 2005)。LLAGNの光度が低いことは、中心核 SMBHへの質量降着率が
小さいことに起因すると考えられている。質量降着率が小さい場合、降着円盤が低
密度になるため放射が非効率的になり、放射冷却が効かなくなる。すなわち、重力
エネルギーから変換された熱エネルギーの多くは内部エネルギーとして蓄えられ、
降着円盤は高温になり、膨張し幾何学的に厚くなる。仮に降着物質のもつ力学的エ
ネルギーが全て熱として蓄えられるとすると、最内安定軌道近傍における温度は、
式 (1.1.11)とエネルギー等分配則から
mc2
12
∼ kT (1.1.17)
により評価できる。ここでmは降着円盤の構成粒子 (主に電子と陽子)の質量であ
り、kはボルツマン定数である。これより、m ∼ mp (陽子質量)とすると、円盤の
*151 pc = 3.086× 1018 cm ≃ 3.26 光年。
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図 1.2: AGN統一モデルの概念図。中心の SMBH(大きい黒丸)と降着円盤 (濃い灰
色)の周りにBLR(黒丸の集合)が付随し、それをダストトーラス (薄い灰色)が取り
囲む。ダストトーラスの開口部からはNLR(白丸の集合)が広がっている。黒矢印は
視線方向と観測されるAGN種族を表す。
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温度は T ∼ 1012 Kと評価される。実際は放射冷却が多少効くので温度はこれより下
がるものの、標準円盤に比べ非常に高温が実現される。そのため LLAGNは、その
SEDにBBB(∼ 105 Kの黒体放射のピーク)を持たず、明るいAGNとは異なる SED
を示す。
近年では、近傍銀河のうち約 4割は中心にAGNを有すると言われている (Ho et
al. 1997; Kauﬀmann et al. 2003)。また、クェーサーやセイファート銀河に代表さ
れる活発な AGN現象は、銀河の一生のうちで一時的なものであり、大部分の銀河
の中心核には非活動的な SMBHが潜んでいるという考えが広く受け入れられている
(e.g., Kormendy & Ho 2013)。活発な AGN現象は、銀河相互作用や銀河同士の合
体、多数の超新星爆発などに起因して、短期間で多量の物質が中心核 SMBHへ供給
されることで引き起こされると考えられているが、そのような質量供給過程につい
ては未だ断片的な理解に留まっている (e.g., Alexander & Hickox 2012)。
1.2 銀河系中心核
1.2.1 いて座A
私たちの住む太陽系が属する天の川銀河 (銀河系)は直径∼ 30 kpcの棒渦巻銀河だ
と考えられている (e.g., Churchwell et al. 2009; 図 1.3)。銀河系中心領域から発せら
れる可視光は視線上手前にある多量の星間ダストに遮られるため、同波長帯での観
測は不可能である。銀河系中心領域は特に電波で明るく観測される。図 1.4にVery
Large Array (VLA)*16で観測された銀河系中心方向 (いて座方向)の波長 90 cm (330
MHz)の電波連続波イメージ (LaRosa et al. 2000)を示す。差し渡し∼ 2◦の領域に
フィラメント状の電波源や球殻状の電波源など様々な構造が確認できる。最も電波
強度が大きい領域はいて座A (Sgr A)と呼ばれる。
Sgr A領域は Sgr A Eastと Sgr A Westの 2つの領域に分けられる (図 1.5)。Sgr
A Eastは球殻状に広がった非熱的電波源であり、超新星残骸*17であると解釈されて
いる (e.g., Ekers et al. 1975)。Sgr A Westは点状電波源いて座A∗(Sgr A∗; Balick &
*16アメリカのニューメキシコ州にある大型の電波干渉計。
*17大質量星が最期を迎えた時に引き起こす大爆発 (超新星爆発)の後に残る広がった天体を超新星
残骸 (supernova remnant; SNR)という。SNRは、爆発により飛散した恒星の残骸と、発生した衝
撃波により加熱や加速を受けた星間物質により構成される。
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図 1.3: 銀河系の想像図。図中の角度は銀河座標における経度 (銀経)を表す。画
像は Spitzer衛星 (Churchwell et al. 2009)の Image Gallery (http://www.spitzer.
caltech.edu/images/1923-ssc2008-10a-A-Roadmap-to-the-Milky-Way)から取
得したもの。
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図 1.4: 波長 90 cmの電波連続波で観測された銀河系中心。Kassimらが合成した画
像データ (LaRosa et al. 2000)を基に作成。中心の白く明るい領域がいて座A (Sgr
A)。
Brown 1974)とminispiralと呼ばれる鉤爪状の構造 (e.g., Lo & Claussen 1983)を含
む (図 1.5)。
1.2.2 いて座A∗
Sgr A∗は銀河系の中心核として認識されている。Sgr A∗はサブミリ波帯での放
射が最も卓越しており (e.g., Zylka et al. 1992)、ミリ波からサブミリ波帯における
Sgr A∗の光度は 1035–1036 erg s−1程度である。赤外線やX線域での平常時の光度は
1033 erg s−1程度と非常に暗く (e.g., Serabyn et al. 1997; Baganoﬀ et al. 2003)、全
光度は 1037 erg s−1以下である (e.g, Narayan et al. 1998)。
ほとんど全ての波長域 (電波からX線)で Sgr A∗は光度変動を示すことが確認さ
れている。cm波帯での変動の時間スケールは数日から数十日以上であり、変動の
大きさは数十%程度である (e.g., Bower et al. 2002)。ミリ波およびサブミリ波では、
数時間の間に明るさが 2倍程度増加する光度変動を示す (e.g., Miyazaki et al. 2004;
Yusef-Zadeh et al. 2009)。近赤外線や X線では、数十分の極めて短い時間スケー
ルで明るさが数十倍以上にもなる激しい光度変動 (フレア)が観測されている (e.g.,
Genzel et al. 2003; Baganoﬀ et al. 2001)。このように Sgr A∗は、観測波長が短いほ
ど短時間で大きな光度変動を示す傾向にある。また、Sgr A∗の光度変動は、それぞ
れの波長帯ごとに独立に起こるわけではなく、波長間にある程度の相関があること
が多波長同時観測により示唆されている (Yusef-Zadeh et al. 2009)。高エネルギー側
12
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図 1.5: 波長 6 cmの電波連続波で観測された Sgr A。イメージは National Radio
Astronomy Observatory (NRAO) VLA Archive Survey (NVAS)の公開データ (http:
//archive.nrao.edu/nvas/)により作成。白破線および白実線で囲まれた領域はそ
れぞれ Sgr A Eastおよび Sgr A Westを示す。黄色の実線はminispiralを示す。
のX線でフレアが起こると、それと同時もしくは数分遅れて近赤外線域でフレアが
起こり、さらに数時間程度遅れて低エネルギー側のサブミリ波やミリ波で変動が起
こる様子が確認されている (Eckart et al. 2012)。
Sgr A∗を中心にその周りを複数の恒星がケプラー運動している様子が観測されて
おり、軌道解析の結果から Sgr A∗の質量は∼ 4× 106 M⊙、太陽系からの距離は∼ 8
kpcと評価されている (e.g., Ghez et al. 2008; Gillessen et al. 2009)。また、超長基
線干渉計 (very long baseline interferometer; VLBI)による Sgr A∗の観測から、波
長 0.35 cmにおける放射領域の大きさは∼ 1 AU*18と評価されている (Bower et al.
2006)。以上の観測事実から、現在では Sgr A∗は最も確度の高い SMBH候補天体で
あると一般に認識されている。
*18AUは天文単位と呼ばれる長さの単位。1 AUは地球と太陽の平均距離を表す。1 AU = 1.496×
1013 cm ≃ 8光分。
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Sgr A∗は光度変動を示すものの、強烈な放射を伴うAGNとは対照的に極めて暗
い銀河中心核である。現在の Sgr A∗は著しく静穏であるが、数百年前は現在よりも
∼ 106倍明るく活動的であった可能性が、銀河系中心部のX線観測から指摘されて
いる (Ryu et al. 2013)。また、γ線の広域観測から、∼ 107年前は Sgr A∗がAGNの
ように活動的であった可能性も指摘されている (Su et al. 2010)。Sgr A∗は太陽系か
ら最も近傍に位置する銀河中心核であり、一般の銀河中心核およびその周辺環境で
起こる現象や物理過程を探る上で極めて重要な研究対象である。
1.3 分子輝線
星間空間には様々な分子が存在し、これら分子が雲状に密にまとまったものを分子雲
という。分子雲の主成分は水素分子であり、一般的な水素分子個数密度はnH2 ∼ 102–
103 cm−3、温度はTk ∼ 10 Kと低温である。分子雲中で局所的に特に密度が高くなっ
ている領域 (nH2 > 104 cm−3)は分子雲コアと呼ばれ、それが自己重力で収縮するこ
とで星が作られる。分子雲は星間物質の主構成要素であり、その運動や物理状態お
よび化学組成を調べることは、星形成のみならず、銀河進化や銀河中心核活動など
様々な天文現象の理解に繋がる。分子雲は主にミリ波・サブミリ波帯域の分子輝線
により観測される*19。
1.3.1 視線速度
一般に天体からの放射は、その天体の運動により、周波数がドップラーシフトし
て観測される。分子輝線は横軸を周波数の代わりにドップラーシフトから算出され
た速度を用いて表されることが多い。観測者に対し、視線方向の運動速度 (視線速
度)が Vlosの天体から周波数 f0の電磁波が放射された場合、観測周波数 f は
f = f0
√
1− Vlosc
1 + Vlosc
≃ f0
(
1− Vlos
c
)
(1.3.1)
*19分子雲は低温であり可視光や近赤外線の放射は行わないため、同波長域では背景光に対する吸収
により暗黒星雲として観測される。また、分子雲は微量な塵粒子を含むため、その熱放射がサブミリ
波や遠赤外線域で観測される。
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となる。ここで近似は、Vlos ≪ cの場合に成り立つ。視線速度は放射源が観測者か
ら遠ざかる方向を正として定義される。すなわち、赤方偏移ならば Vlos > 0、青方
偏移ならば Vlos < 0である。視線速度 Vlosは一次近似的には、ドップラーシフトに
よる静止周波数からのずれ∆f ≡ f0 − f を用いて
Vlos = c
∆f
f0
(1.3.2)
と表すことができる。遠方の天体に対して、視線と垂直方向の運動を測定すること
は容易ではないが、分子輝線観測などから視線速度は比較的容易に測定することが
できる。その視線速度の情報を基に分子雲の運動状態を推測することができる。
1.3.2 回転遷移
一般に、位置 r = (x, y, z)にある物体が原点周りに回転運動を行なっている場
合、角運動量Lは
L = r × p (1.3.3)
で与えられる。ここで p = (px, py, pz)は、物体の持つ運動量である。すなわち、
L =
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝
ypz − zpy
zpx − xpz
xpy − ypx
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠ (1.3.4)
と表される。量子力学において、運動量演算子 pˆ = (pˆx, pˆy, pˆz)は pˆ = −i!∇で表
されることから、角運動量演算子 Lˆ = (Lˆx, Lˆy, Lˆz)はデカルト座標 (x, y, z)にお
いて、
Lˆ = −i!
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝
y ∂∂z − z ∂∂y
z ∂∂x − x ∂∂z
x ∂∂y − y ∂∂x
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠ (1.3.5)
15
と表される。ここで、!はプランク定数 hを 2πで割ったもの (! ≡ h/2π)である。こ
の角運動量演算子 Lˆ = (Lˆx, Lˆy, Lˆz)を極座標 (r, θ, φ)で表せば、
Lˆx = i!
(
sinφ
∂
∂θ
+
cosφ
tan θ
∂
∂φ
)
(1.3.6)
Lˆy = −i!
(
cosφ
∂
∂θ
− sinφ
tan θ
∂
∂φ
)
(1.3.7)
Lˆz = −i! ∂
∂φ
(1.3.8)
となる。これにより、Lˆ2 = Lˆ2x + Lˆ2y + Lˆ2zを計算すると、
Lˆ2 = −!2
[
1
sin θ
∂
∂θ
(
sin θ
∂
∂θ
)
+
1
sin2 θ
∂2
∂φ2
]
(1.3.9)
となる。Lˆ2 の固有関数は球面調和関数 Y ml (θ,φ)、その固有値は !2l(l + 1) (l =
0, 1, 2, ...)となることが知られている。また、球面調和関数 Y ml (θ,φ)は Lˆzの固有
関数にもなり、その固有値は !m (mは |m| ≤ l を満たす整数)である。すなわち、
Lˆ2Y ml (θ, φ) = !2l(l + 1)Y ml (θ, φ) (1.3.10)
LˆzY
m
l (θ, φ) = !mY ml (θ, φ) (1.3.11)
が成り立つ。
回転エネルギーの演算子 Eˆrotは、角運動量演算子 Lˆと慣性モーメント I *20を用
いて、
Eˆrot =
1
2
Lˆ2
I
(1.3.12)
と表される。したがって、直線分子の回転が剛体回転で近似できるとすれば、その
*20多原子分子の回転エネルギーを考える場合、慣性モーメント I は
I =
∑
i
mir
2
i
で与えられる。ここでmiは分子中の原子 iの質量、riは分子の重心を原点とした場合の原子 iの位
置ベクトルである。なお、2原子分子 (AB)を考える場合は
I = µr2AB
となる。ここで、µは µ ≡ mAmB/(mA +mB)で定義される換算質量、rAB は原子間距離である。
16
回転エネルギーは式 (1.3.10)より、非負整数 J を用いて
EJ =
!2
2I
J(J + 1) = hBJ(J + 1) (1.3.13)
と量子化される*21。ここで、B ≡ h/8π2I は回転定数と呼ばれる分子固有の定数で
ある。また、ある l(= J)に対して式 (1.3.10)を満たす球面調和関数 Y mJ (θ,φ)は、異
なるmの分だけ (2J +1)個存在する。したがって、直線分子の場合、それぞれのm
に対応する (2J + 1)個の状態は全て同一の回転エネルギーを持つ。すなわち、回転
エネルギーEJ は (2J + 1)重に縮退している (統計的重率が gJ = 2J + 1)。
分子の回転状態 (J)が変化することを回転遷移という。準位 J + 1と J 間の回転
エネルギーの差は
∆E = EJ+1 − EJ = 2hB(J + 1) ≡ hν˜J+1 (1.3.14)
となる。永久双極子モーメントを持つ分子の回転遷移(許容遷移)の選択律は∆J = ±1
であり、周波数 ν˜J+1 = 2B(J + 1)の電磁波 (光子)を吸収することで準位 J は準位
J + 1に励起され、周波数 ν˜J+1の光子を自然放出 (自発放射)することで準位 J + 1
は準位 J に遷移する。単位時間当たりに自然放出が起こる確率はアインシュタイン
のA係数と呼ばれ、直線分子の回転遷移 (J + 1→ J)が起こる確率AJ+1,J は、
AJ+1,J =
64π4ν˜3J+1
3hc3
J + 1
2J + 3
µ20 (1.3.15)
で与えられることが知られている。ここで、µ0は分子の永久双極子モーメントであ
る。表 1.1に、主な星間分子の回転定数および永久双極子モーメントを示す。
分子の回転準位間のエネルギー差は比較的小さく、低温環境下であっても励起さ
れやすいため、分子雲はよくミリ波・サブミリ波帯域の回転遷移スペクトル線によ
り観測される。分子雲の主成分である水素分子 (H2)は永久双極子モーメントを持た
ないため、低温環境下では回転準位は励起されない。したがって、H2は電波帯域に
*21一般に分子は回転が早くなる (J が大きくなる)と、遠心力の影響で原子間距離が伸び慣性モー
メントが大きくなる (回転定数 B が小さくなる)。この効果を考慮した回転エネルギーは
EJ = hBJ(J + 1)− hDJ2(J + 1)2
と表される。ここでDは遠心歪み定数と呼ばれる。D ≪ Bであるため、J が比較的小さい場合は遠
心力の効果は無視できる。
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表 1.1: 回転定数および双極子モーメント
分子 B [GHz]*a µ0 [deby]*b
CO 57.635968 0.11
HCN 44.315975 2.98
H13CN 43.170137 2.98
HCO+ 44.5944 3.89
CS 24.495562 1.96
SiO 21.711967 3.10
SO 21.52302 1.55
HC3N 4.549058 3.72
*a回転定数
*b永久双極子モーメント
回転遷移線を持たず、分子雲中のH2を観測することは困難である。一酸化炭素分子
(CO)はH2に次いで星間空間に豊富に存在する分子であり、回転準位は低温環境下
で十分に励起されかつ、永久双極子モーメントが小さく A係数が小さいため、CO
の回転遷移線 (CO J=1–0, 115.271 GHz)は最も一般的な分子雲トレーサーとしてよ
く観測される。
1.3.3 臨界密度
分子のエネルギー準位間の遷移は、放射 (自発放射と誘導放射)や吸収のみではな
く分子同士の衝突によっても起こる。以下では 2準位系を考え、衝突により上位準
位に遷移する確率をClu、下位準位に遷移する確率をCulとする。また、準位間のエ
ネルギー差を hν0とし、上位準位および下位準位にある分子の個数密度と統計的重
率をそれぞれ nuおよび nl、guおよび glとする。衝突による遷移が支配的で、平衡
状態が達せられている場合、
nlClu = nuCul (1.3.16)
Clu =
gu
gl
Cul exp
(
−hν0
kTk
)
(1.3.17)
が成り立つ。ここで、Tkは系の運動温度である。
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分子に入射される放射強度を Iν と書けば、吸収により上位準位に遷移する確率
RluはアインシュタインのB係数を用いて、
Rlu = BluIν (1.3.18)
と書ける。また、自発放射と誘導放射により下位準位に遷移する確率Rulは
Rul = Aul +BulIν (1.3.19)
と書ける。自発放射、誘導放射、吸収に加え衝突による遷移を考慮して平衡状態が
達成されている場合は、
nl(Clu +Rlu) = nu(Cul +Rul) (1.3.20)
が成り立つ。したがって
nu
nl
=
Clu +Rlu
Cul +Rul
=
Clu +BluIν
Cul + Aul +BulIν
(1.3.21)
となる。アインシュタインの関係式 (付録A.3.8式およびA.3.9式)と式 (1.3.17)の関
係を用いれば
nu
nl
=
gu
gl
Cul exp
(
− hν0kTk
)
+ AulIν
c2
2hν30
Cul +
(
1 + Iν
c2
2hν30
)
Aul
(1.3.22)
となる。放射強度 Iνを輝度温度TBを用いて表し (付録A.1.4参照)、励起温度Tex(付
録A.3.3参照)を導入すれば、式 (1.3.22)は
exp
[
−hν0
k
(
1
Tex
− 1
Tk
)]
=
Cul
Aul
+ exp
(
hν0
kTk
)
/
[
exp
(
hν0
kTB
)
− 1
]
Cul
Aul
+ exp
(
hν0
kTB
)
/
[
exp
(
hν0
kTB
)
− 1
] (1.3.23)
と書くことができる。この式から、Cul ≫ Aul (衝突優勢)の場合は Tex ∼ Tk と
なり、Cul ≪ Aul (放射優勢)の場合は Tex ∼ TB となることがわかる。一般には、
TB < Tex < Tkの関係がある。
光学的厚みが τν、励起温度がTexの分子輝線を観測する場合、その輝度温度TBは、
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輻射輸送方程式から
TB = Tbge
−τν + Tex(1− e−τν ) (1.3.24)
で与えられる (付録A.2参照)。ここで、Tbgは背景放射の輝度温度である。したがっ
て放射優勢の場合、Tex ∼ TBであることから、TB ∼ Tbgとなり、輝線は背景放射に
紛れて観測されない。衝突による遷移確率 Culは、衝突分子の個数密度 n、分子の
熱的速度 v、衝突断面積 σを用いて
Cul ≃ n ⟨σv⟩ (1.3.25)
と表される。Culは衝突分子の密度 nに依存するため、Cul ∼ Aulとなる密度 ncrが
ncr ≡ Aul⟨σv⟩ (1.3.26)
により定義できる。放射優勢 (Cul ≪ Aul)では分子輝線は観測されないため、分子
輝線が観測されるためにはCul ! Aulが必要である。すなわち、n ! ncrが必要であ
る。したがって、臨界密度ncrは輝線放射が観測される領域の密度の指標となる。主
な回転遷移輝線の臨界密度を表 1.2に示す。例えば、CO J=1–0輝線の臨界密度は
∼ 103 cm−3であり、比較的低密度な分子雲トレーサーである。一方で、同じミリ波
帯で観測される HCN J=1–0輝線 (88.632 GHz)や CS J=2–1輝線 (97.981 GHz)の
臨界密度は∼ 105 cm−3であり高密度な分子雲トレーサーとしてよく観測される。こ
のように、様々な分子輝線を観測することで、分子雲の物理状態を推測することが
できる*22。
1.4 銀河系中心領域の分子雲
1.4.1 中心分子層
銀河系中心核 Sgr A∗から 300 pc以内の領域には大量の分子ガスが集中しており、
その領域は中心分子層 (central molecular zone; CMZ)と呼ばれている (Morris &
Serabyn 1996)。銀河系円盤部の分子雲の典型的な速度幅は∆V ≃ 3–7 km s−1、温
*22分子雲の物理量と観測される輝線強度との具体的な関係は付録 B参照のこと。
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表 1.2: 回転遷移輝線の臨界密度
分子 遷移 周波数 [GHz] 臨界密度 [cm−3] トレース領域
CO J=1–0 115.2712018 ∼ 2× 103 一般的な分子雲
CO J=3–2 345.7959899 ∼ 3× 104 やや高温・高密度
HCN J=1–0 88.6316022 ∼ 106 高密度
HCN J=4–3 354.5054773 ∼ 107 高温・高密度
HCO+ J=1–0 89.188523 ∼ 105 高密度
CS J=2–1 97.9809533 ∼ 105 高密度
SiO J=2–1 86.846960 ∼ 105 衝撃波領域
度は Tk ≃ 10–20 K、水素分子密度は nH2 ≃ 102–103 cm−3であるのに対し、CMZの
分子雲の典型的な速度幅は∆V ! 20 km s−1、温度は Tk ! 30 K、水素分子密度は
nH2 ! 104 cm−3である (e.g., Morris & Serabyn 1996)。すなわち、CMZの分子雲は
高温・高密度でありかつ激しい乱流状態にある。図 1.6にCO J=1–0輝線で観測さ
れたCMZの分子ガス分布を示す。
CMZの全分子ガス質量は ∼ 5 × 107 M⊙と評価されている (Tsuboi et al. 1999;
Pierce-Price et al. 2000)。CMZは銀河系全体の分子ガス質量 (∼ 2×109 M⊙; Kalberla
& Kerp 2009)の数% にも及ぶ分子ガスを含んでいる。一般に、分子ガス質量が大き
い領域ほど単位時間当たりに生まれる星質量 (星形成率)も高くなる。分子ガス質量面
密度は星形成率面密度のべき乗に比例する傾向があることが知られている (Schmidt
1959; Kennicutt 1998)。CMZの分子ガス質量から期待される星形成率は ∼ 1 M⊙
yr−1であるが (Lada et al. 2010)、観測から評価されるCMZ全体の星形成率は∼ 0.1
M⊙ yr−1と 1桁程度小さい (Longmore et al. 2013)。このことから、CMZ内での星
形成は何らかの原因で抑制されていることが示唆され、その物理機構については近
年盛んに議論されている (e.g., Kauﬀmann et al. 2017)。
CMZは主に4つの巨大分子雲複合体 (Sgr A領域、Sgr B領域、Sgr C領域、l = 1.3◦
領域)から成る (図1.6)。Sgr A領域に含まれる主な分子雲は、M–0.02–0.07、M–0.13–
0.08 (図 1.7)および核周円盤 (1.4.2節参照)であり、これらは中心核活動と密接に関
わっている可能性がある (1.4.2節参照)。Sgr B領域はSgr B1とSgr B2に分けられ (図
1.4)、特にSgr B2は活発な大質量星形成領域として知られている (e.g., Hu¨ttemeister
et al. 1993)。Sgr C領域は、Sgr A領域に対して Sgr B領域とは対称の位置にあり、
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図 1.6: CO J=1–0輝線で観測された中心分子層 (CMZ)。カラースケールは積分強
度を示す。岡らによる観測データ (Oka et al. 1998)を用いて作成。“complex”は分
子雲複合体という意味である。
ここにも星形成領域が付随する (e.g., Liszt & Spiker 1995)。l = 1.3◦領域には、球
殻構造を成し膨張運動を示す分子雲が複数検出されており、∼ 107年前にここで大
質量星団が形成された可能性が指摘されている (Tanaka et al. 2007)。CMZ内の分
子ガスの大局的な運動は中心核周りの回転運動が支配的であると考えられているが、
その 3次元運動についての統一的な描像は未だ得られていない。Sgr A∗を中心とし
た半径∼ 120 pc の閉じた円軌道に沿った分子ガスから成る 2つの腕状構造 (Arm I
およびArm II)がCMZに支配的で、Sgr B領域はArm Iに、Sgr C分子雲複合体は
Arm IIに属するという解釈がある (Sofue 1995)。また、l = 1.3◦領域はArm IIの延
長上に位置すると解釈されている (Sawada et al. 2004)。これらの位置関係を模式的
に表したCMZの大局的構造を図 1.8に示す。
1.4.2 銀河系核周円盤
図 1.5に示したように、銀河系中心核 Sgr A∗のすぐ外側には電離ガスminispiral
が付随する (e.g., Ekers et al. 1983; Lo & Claussen 1983)。そしてそれは核周円盤
(cirumnuclear disk; CND)と呼ばれる高温かつ高密度の分子ガスリングに取り囲ま
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図 1.7: 銀河系中心核近傍の分子雲分布。カラースケールは CO J=3–2輝線の積分
強度を示す。緑の等高線はそれぞれ巨大分子雲M–0.02–0.07およびM–0.13–0.08の
分布を表す。星印は Sgr A∗の位置を示す。(a)中の青線で囲まれた領域に核周円盤
(CND)が分布し、それを拡大したものが (b)である。黒の等高線は干渉計で観測さ
れたHCN J=1–0輝線強度 (Christopher et al. 2005)で、2-pcリングの分布を表す。
Parsonsらによる観測データ (private communication)を用いて作成。
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図 1.8: 銀河系北極側から見た中心分子層 (CMZ)における分子ガス分布の模式図。
点線は x1および x2軌道群を表す。祖父江、澤田ら、Binneyらの解釈 (Sofue 1995;
Sawada et al. 2004; Binney et al. 1991)に基づき作成。
れている (e.g., Genzel et al. 1985)。図 1.7(b)にCO J=3–2輝線で観測された CND
を示す。CNDの内半径は約 2 pcであり、全体としてはSgr A∗に対して非対称的に銀
河面に平行方向に差し渡し 10 pc程度広がっている (e.g., Serabyn & Gu¨sten 1986)。
CNDの内側部分は特に高密度で、電波干渉計で観測すると図 1.7(b)に示しように
明瞭なリング構造 (2-pcリング)が現れる (e.g., Gu¨sten et al. 1987)。2-pcリングは
Sgr A∗を中心に∼ 110 km s−1の速度で回転しており、その回転軸は銀河の回転軸に
対して視線方向に∼ 20◦傾いている (Gu¨sten et al. 1987; Jackson et al. 1993)。2-pc
リングの内縁部はminispiralの外縁部に空間的に対応しており (e.g., Christopher et
al. 2005)、CNDからminispiralを介して Sgr A∗近傍に質量供給がなされていると
考えられている。すなわち、CNDは中心核への質量供給源とされている。
CNDは一時的な構造であり、その年齢は ∼ 106年以下であると考えられている
(e.g., Requena-Torres et al. 2012)。その起源は解明されていないが、過去に分子雲が
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中心核 SMBHに突入し、その一部が重力により剥ぎ取られることで形成されたとす
る説がある (Sanders 1998; Wardle & Yusef-Zadeh 2008)。実際に、図 1.7に示したよ
うに、天球面上においてCNDには 2つの巨大分子雲*23(M–0.02–0.07およびM–0.13–
0.08)が隣接している (e.g., Gu¨sten et al. 1981)。特にM–0.13–0.08はCNDへ質量供
給を行なっている可能性が複数の観測的研究により指摘されていものの (e.g., Coil
& Ho 1999)、それらが物理的に接触している証拠は見つかっておらず (Herrnstein &
Ho 2005)、どのように周囲からCNDへ質量供給がなされているかは未解明である。
CNDの起源やその周囲との物理的関連を正確に把握することは、銀河系中心核への
質量供給過程を理解する上で必要不可欠である。
1.4.3 高速度コンパクト雲
岡らは野辺山45 m鏡を用いて、CMZ全体に渡る広範なスペクトル線イメージング
観測を実施した (Oka et al. 1998)。観測スペクトル線はCO J=1–0輝線であり、様々
な形態の分子雲が明瞭に描き出された (図 1.6)。この観測により、空間的にコンパク
ト (d < 10 pc)であるにもかかわらず極端に広い速度幅 (∆V > 50 km s−1)を有す
る特異な分子雲が、CMZに多数存在することが明らかになった。これら特異分子雲
は高速度コンパクト雲 (high-velocity compact cloud; HVCC)と名付けられた。後の
Atacama Submillimeter Telescope Experiment (ASTE) 10 m鏡を用いたCO J=3–2
輝線によるCMZの観測から、いくつかのHVCCは非常に高いCO J=3–2/J=1–0輝
線強度比 (> 1.5)を示すことがわかった (Oka et al. 2007, 2012; 図 1.9)。このように
高い比を示すHVCCは、高温 (Tk ! 50 K)かつ高密度 (nH2 ! 104 cm−3)な分子ガス
から成ることが示唆される (Oka et al. 2007)。
HVCCの中でも特に大きな速度幅を持ちかつ高いCO輝線強度比を示すHVCCは、
これまで個別に詳細な観測的研究がされてきた (Oka et al. 1999, 2001, 2008, 2016,
2017; Tanaka et al. 2007, 2014, 2015)。銀河系中心核 Sgr A∗から銀河座標系*24で北
東へ∼ 0.08◦離れた位置にあるHVCC CO 0.02–0.02 (図 1.10)は、HVCCの中でも
*23一般に、大きさが ∼ 10 pc以上で質量が ∼ 104 M⊙ 以上の分子雲は巨大分子雲と呼ばれる。
*24銀河座標系は、天球面上における天体の位置を表す座標系の一つで、銀河座標系における経度・
緯度はそれぞれ銀経 (l)・銀緯 (b)と呼ばれる。銀河系中心 (いて座)方向に原点をとり、銀河面に沿
うように b = 0◦ が定義される。銀緯正方向を北、銀緯負方向を南、銀経正方向を東、銀経負方向を
西と表現する。銀河座標における北極はかみのけ座方向に、南極はちょうこくしつ座方向になるよう
に定義される。
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図 1.9: 中心分子層 (CMZ)の CO輝線 3色合成図。赤は CO J=1–0輝線の積分強
度、緑はCO J=3–2輝線の積分強度、青はCO J=3–2/ J=1–0輝線強度比が 1.5以上
のデータのみで積分したCO J=3–2輝線強度。すなわち、青白く見える領域は CO
J=3–2/ J=1–0輝線強度比が高い分子ガスが存在することを示す。岡らによる観測
データ (Oka et al. 1998, 2012)を用いて作成。
特に広い速度幅 (∆V ! 100 km s−1)と高い CO輝線強度比を示し (図 1.9)、莫大な
運動エネルギー [Ek ≃ (3–8) × 1051 erg]を有する (Oka et al. 1999)。CO 0.02–0.02
の南西部は円弧状に抉り取られたような形をしており、そこには星団の存在を示唆
する赤外線点源の集中が見られる [図 1.10(c)]。これら観測事実から、CO 0.02–0.02
は星団中の大質量星が引き起こした超新星爆発によって駆動されたと解釈されてい
る (Oka et al. 2008)。
Sgr C領域の南に位置するHVCC CO–0.40–0.22 (図 1.11)は、CO 0.02–0.02同様
に高い CO J=3–2/J=1–0輝線強度比 (> 1.5)を示す (図 1.9)。しかしながら、CO–
0.40–0.22は他波長域に対応天体を持たず、超新星爆発起源に特徴的な膨張球殻構造
も示さない。近年、野辺山 45 m鏡を用いて詳細なスペクトル線観測を行ったとこ
ろ、CO–0.40–0.22の空間–速度構造は、105 M⊙の点状重力源により重力散乱*25を受
けた分子ガスの挙動として説明できることが示された [Oka et al. 2016; 図 1.11(c)お
よび (d)]。さらにAtacama Large Millimeter/ submillimeter Array (ALMA)で取得
*25重くコンパクトな重力源の近傍をそれよりも軽い天体が通過する際に、重力により急加速を受け
運動が乱される過程のことを重力散乱という。
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図 1.10: CO 0.02–0.02の空間分布と銀経–速度図。(a)はSgr A領域周辺のCO J=1–0
輝線の積分強度図。星印は Sgr A∗の位置を示す。(b)は銀緯 b = −0.026◦における
CO J=1–0輝線の銀経–速度図。(c)は Siptzer衛星で観測された 8 µmの赤外線イ
メージにCO J=3–2輝線強度 (等高線)を重ねたもの。黄色は円弧状構造 (Oka et al.
2008)を示す。松村らおよび Parsonsらによる観測データ (private communication)
を用いて作成。
された 230 GHzおよび 266 GHz帯の連続波データを解析した結果、CO–0.40–0.22
方向に極めてコンパクト (d ∼ 0.04 pc)な点状天体 (CO–0.40–0.22∗)を発見した (Oka
et al. 2017; 図 1.12)。CO–0.40–0.22∗の位置に 105 M⊙があると仮定すると、ALMA
で観測された分子ガスの空間–速度構造も再現することができ、その見かけの大き
さと推定される質量からこれは中間質量ブラックホール*26(intermediate-mass black
hole; IMBH)である可能性がある (Oka et al. 2017)。すなわちHVCCは、これまで
未発見の大質量星団や重いブラックホールを検出するための手がかりとなる天体種
族である可能性がある。
*26質量が ∼ 102–105 M⊙ のブラックホール。
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d)。(a)は Sgr C領域周辺のHCN J=4–3輝線の積分強度図。(b)は銀緯 b = −0.220◦
におけるHCN J=4–3輝線の銀経–速度図。(c)は (X’, Y’)=(0 pc, 0 pc)に置かれた
105 M⊙近傍を通過する試験粒子の時間進化を表す。時間 tは 105 yr単位で書かれて
いる。矢印は視線方向を示し、X’–Y’平面 (軌道面)は銀画面に対して−45◦傾いて
いるものとする。(d)は時間 t ≃ 7× 105 yrにおける試験粒子 (赤、橙、マゼンタ)を
SiO J=2–1輝線の位置–速度図 (グレースケール)上に投影したもの。岡らによる観
測データ (Oka et al. 2016)を用いて作成。
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1.5 銀河系中心核への質量供給過程
一般に銀河は、その中心核に潜む SMBHに物質が供給されることで、様々な活動
性を示すと考えられている (1.1節参照)。Sgr A∗の光度 (L ∼ 1036 erg s−1)はそのエ
ディントン限界 (LEdd ∼ 5 × 1044 erg s−1) に比べ 8桁以上も暗い。一方で、明るい
AGNからの強烈な放射はエディントン限界に匹敵する場合がある。このような銀河
中心核活動の多様性は、SMBHへの質量降着率および放射効率が銀河によって大き
く異なることに起因するものと推測されるが、それらを支配する物理過程について
は未解明である。銀河中心核への質量供給は、銀河円盤部から様々な構造を経て階
層的に行われると解釈されている (e.g., Shlosman et al. 1990)。銀河系もその例外で
はなく、空間・波長ともに最も広いダイナミックレンジで観測できる銀河系中心領
域は、銀河の質量供給過程の研究に際して最良のターゲットである。
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銀河系中心から∼ 3 kpc以内の領域には無数の恒星が棒状に分布している (図 1.3)。
このように分布する恒星が作り出す非軸対称な歪んだ重力ポテンシャルは棒ポテン
シャルと呼ばれる。一般に天体は銀河中心周りに回転運動しているため、中心へ物
質を輸送するためには軌道角運動量を奪うと同時に力学的エネルギーを減少させる
必要がある。角運動量および力学的エネルギーを損失させる過程で、棒ポテンシャ
ルの重要性が指摘されている (e.g., Englmaier & Gerhard 2000)。棒ポテンシャル内
における閉軌道は、2種類の軌道群 (x1軌道および x2軌道)から成る (Contopoulos
& Mertzanides 1974)。x1軌道は銀河の棒状構造と平行な長軸を持つ楕円軌道群で、
棒状構造を縁取るように比較的外側に位置する。x2軌道は x1軌道よりも内側にあ
る楕円軌道群で、その長軸は x1軌道の長軸と垂直である。これら入れ子状の軌道群
が、銀河系円盤部から中心部への質量供給にとって重要な役割を果たすと考えられ
ている。銀河系円盤部の渦状腕に沿って運動する分子ガスは、棒ポテンシャルに捕
捉されると x1軌道に沿って運動する。そして軌道間相互作用などの過程を経て x1
軌道の分子ガスは角運動量および力学的エネルギーを損失し、x2軌道に移る。こう
して円盤部から落下してきた分子ガスが中心数百 pcの領域に降り積もり、CMZを
形成していると解釈されている (Binney et al. 1991; 図 1.8)。
銀河系中心領域に降り積もった分子ガスは自己重力不安定性により分子雲を多量
に作り、それぞれが合体することで巨大分子雲が形成されるというシミュレーション
結果がある (Namekata & Habe 2011)。銀河系中心核近傍の巨大分子雲 (M–0.02–0.07
およびM–0.13–0.08; 1.4.2節参照)もこのような過程で形成された可能性がある。さ
らにM–0.13–0.08はCNDヘ質量供給を行なっている可能性が指摘されている (e.g.,
Coil & Ho 1999)。そして、CNDは中心核 Sgr A∗へと質量供給を担っていると考え
られている。以上のように銀河系中心核への質量供給は、kpcスケールから pc以下
のスケールへと、それぞれ違う空間スケールの構造を経て階層的に行われると解釈
されている。しかしながら、この質量供給過程を裏付ける観測的証拠は乏しく、こ
れを確かめることは銀河物理学における重要課題の一つである。
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1.6 本研究の目的
1.6.1 目的
大部分の銀河にはその中心核として SMBHが存在すると考えられているが、その
形成・成長過程は天文学における重要な未解決問題である。また、中心核 SMBHは
そこに供給される物質の重力エネルギーを解放することで様々な活動性を示すが、
具体的にどのような過程を経て中心核へ質量供給がなされているかについて、統一
的な理解は得られていない。これら問題の解決を目指して、CNDとHVCCに代表
される高速度分子雲について電波望遠鏡を用いた観測的研究を行った。
(1) 核周円盤の観測的研究
最も詳細に空間分解した観測が行える銀河系は、一般の銀河の質量供給過程を調
べる上で重要なターゲットである。銀河系中心から数 kpcの距離から中心数百 pcへ
の質量供給は、非軸対称ポテンシャルに起因した角運動量輸送によって理解される
(e.g., Binney et al. 1991)。一方で、中心核近傍数十 pc以内における質量供給過程
はあまり理解されていない。特に銀河系中心核 Sgr A∗周りを高速回転する分子ガス
リングである CNDは、中心核活動の燃料貯蔵庫と考えられており、その起源およ
び周囲との物理的関係を正確に把握することは、中心核への質量供給過程を確認す
る上で不可欠である。そこで本研究では、銀河系の質量供給過程の解明を目的とし
て、CNDおよびその周囲に注目した。そして、中心核環境の高分解能スペクトル線
観測に基づき、具体的にガスがどのようにして角運動量を失い中心核へ運ばれるの
かを調べた。
(2) 高速度コンパクト雲の観測的研究
中心核 SMBHの形成過程として、高密度星団中で恒星同士が爆発的に合体し、重
力崩壊を経て形成した IMBHが星団に抱かれつつ銀河中心に沈み、更に IMBH同
士が合体することで SMBHが形成される、というシナリオが提案されている (e.g.,
Ebisuzaki et al. 2001)。これを裏付けるには IMBHの存在を確認する必要があ
る。理論計算によれば、銀河系内にある IMBHの総数は∼ 104個、恒星質量ブラッ
31
クホールの総数は ∼ 108–109 個と評価されているが (Caputo et al. 2017; Agol &
Kamionkowski 2002)、現在銀河系内に点状天体として同定されているブラックホー
ル候補天体のほとんどは恒星質量ブラックホールであり、その数は 60個程度にすぎ
ない (Corral-Santana et al. 2016)。このことから、大部分のブラックホールは明る
い放射を伴わず、暗く非活動的であることが推測される。中心核 SMBHの形成過程
やブラックホール周囲の物理過程や放射機構を一般的に理解するためには、多数派
である孤立した暗いブラックホールを検出することが不可欠がある。このような孤
立ブラックホールは、局所的に高速に加速された分子雲、すなわちHVCCを手がか
りに発見できる可能性が近年の研究で明らかになってきた (Oka et al. 2016, 2017;
Yamada et al. 2017)。本研究ではこのHVCCという天体種族に着目し、従来の方法
では発見されていない孤立ブラックホールを探し出すことを目的とする。
1.6.2 本論文の構成
本論文は、本章を含め全 6章で構成される。2章では、電波望遠鏡の基本構成お
よび観測手法について述べる。3章では、CND近傍のスペクトル線観測の結果とそ
の周囲の質量供給過程について得られた示唆について述べる。4章では、孤立ブラッ
クホールと分子雲の相互作用の結果生じた可能性がある小型HVCCの発見を報告す
る。5章では、HVCCに関する研究の将来展望として、新たなHVCCの発見を報告
し、それが中間質量ブラックホールとの重力相互作用により駆動されている可能性
について述べる。6章では、本研究の内容および得られた成果を総括する。また、本
論文の理解の補助となる説明を付録として記した。なお本論文では、東西南北は銀
河座標系における方角を指すこととし、銀河系中心までの距離はD = 8 kpcとする。
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第2章 電波単一鏡による観測
2.1 電波望遠鏡の基本構成
2.1.1 アンテナ
多くの電波望遠鏡は、主鏡 (放物面)と副鏡 (双曲面)から成るカセグレン式アンテ
ナを採用している。電波望遠鏡の基本的な構成を図 2.1に示す。観測される電波は
主鏡で反射し、放物面の焦点へと向かう。副鏡は、その双極面の第一焦点が主鏡の
焦点に一致するように置かれる。主鏡で反射した電波は副鏡でさらに反射し第二焦
点へ向かい、受信機へと送られる。大型電波望遠鏡では、主鏡の傾きによる自重変
形は無視できず、集光力を維持するために自重変形後も主鏡は放物面を保つように
設計される*1。自重変形後は焦点位置が変化するため、その変化に応じて副鏡はリ
アルタイムで制御される。
副鏡
主鏡
フィードホーン
f
ミキサー
局部発振器
(LO)
増幅器
分光計 計算機
図 2.1: 電波望遠鏡の基本構成の概略図。矢印は電波の進行方向を示す。
*1ホモロガス変形法という。
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視線軸となす角度 θ = 0
θ
図 2.2: ビームパターンの概形
主鏡開口面に照射された電波は特有の回折パターンを持つ (付録C.1参照)。電波
望遠鏡が感度を持つ方向は、この回折パターンに応じて決まる。ある方向に電波望
遠鏡を向けた場合の受信電力パターン (ビームパターン)を P (θ,φ)と書くことにす
る。ここで θは仰角、φは方位角であり、望遠鏡の視線軸を θ = 0とする。横軸に
θ、縦軸に受信電力 P (θ,φ)をとったビームパターンの概形は一般に図 2.2のように
なる。最も感度が高いところ (望遠鏡の視線軸方向)からの受信電力をPmaxと書くこ
とにする。ビームパターンのうちで、この Pmaxを含む感度領域を主ビームといい、
その外側の感度領域をサイドローブという (図 2.2)。主ビームはガウス関数で近似さ
れることが多い。望遠鏡の空間分解能 (ビームサイズ∆θ)は主ビームの half-power
beam width (HPBW)で定義され、それは観測波長 λとアンテナ直径Dを用いて近
似的に
∆θ ∼ λ
D
(2.1.1)
のように表される (付録C.1参照)。
規格化したビームパターン Pn(θ,φ)を
Pn(θ,φ) ≡ 1
Pmax
P (θ,φ) (2.1.2)
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で定義する。全ビーム立体角ΩAは、
ΩA ≡
∫∫
4π
Pn(θ,φ) dΩ =
∫ 2π
0
∫ π
0
Pn(θ,φ) sin θ dθdφ (2.1.3)
で定義される。同様に、主ビーム立体角ΩMBは
ΩMB ≡
∫∫
MB
Pn(θ,φ) dΩ (2.1.4)
と定義される。主ビームがガウス関数で近似できるならば、そのHPBW (∆θ)を用
いて、
ΩMB =
π
4 ln 2
∆θ2 = 1.133∆θ2 (2.1.5)
と表すことができる。ビームパターンに占める主ビームの割合が大きいほど (サイ
ドローブが小さいほど)、アンテナとしての性能は良いと言える。アンテナの性能の
良さの指標の 1つとして、ビーム能率 ηBがある。ビーム能率は
ηB ≡ ΩMB
ΩA
(2.1.6)
で定義される。必ず ηB < 1であり、これが大きいほどサイドローブの寄与は少ない
ということになる。
副鏡で反射した観測電波は導波管を伝わり受信機へと送られる。導波管の開口端
を徐々に広げてラッパ状にしたものをフィードホーンという。単に開口させた導波
管を設置するだけでは、入射時に反射波が生じ、伝送効率および指向性が損なわれ
る。電波望遠鏡では、微弱な宇宙電波を効率よく受信機へ伝送するためにフィード
ホーンが設置される。
2.1.2 受信機
フィードホーンで受けた信号は、まずミキサーにて局部発振器 (local oscillator;
LO)から発せられた周波数が既知の信号と合成され、扱いやすい低周波に変換され
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る*2。その周波数変換された信号は増幅器で増幅される (図 2.1)。このような方式の
受信機をヘテロダイン受信機という。ミリ波やサブミリ波のような高周波の電波も、
ヘテロダインにより高い周波数分解能での分光が可能となる。
(1) ヘテロダイン受信の原理
受信電圧 VRを
VR = VR0 cos (ωRt+ φR) (2.1.7)
とし、局部発信器の局部発信電圧 VLOを
VLO = VLO0 cos (ωLOt+ φLO) (2.1.8)
とする。ミキサーを通過する電力 Ptは
Pt ∝ [VR + VLO]2 = [VR0 cos(ωRt+ φR) + VLO0 cos(ωLOt+ φLO)]2
∝ V 2R0 {1 + cos 2(ωRt+ φR)}
+V 2LO0 {1 + cos 2(ωLOt+ φLO)}
+2VR0VLO0 cos {(ωR + ωLO)t+ (φR + φLO)}
+2VR0VLO0 cos {(ωR − ωLO)t+ (φR − φLO)} (2.1.9)
と、4つの cos波に分解でき、周波数フィルタをかけることで、特定の項を選び出す
ことができる。例えば、受信電波を低周波数へと変換 (ダウンコンバート)する場合
は、周波数がωR−ωLOの項を取り出せばよい。この場合、ダウンコンバート後の電
力 Pcは
Pc ∝ cos {(ωR − ωLO)t+ (φR − φLO)} (2.1.10)
*2ミリ波やサブミリ波などの高周波の電波は直接増幅できないので、まずミキサーで低周波に変換
される (前置ミキサー方式)。ミキサーの手前に低雑音の増幅器を配置する方式もある (前置増幅器方
式)。
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となる*3。すなわち、周波数 fIF ≡ |fR − fLO|が取り出される。ここで、fIFは中間
周波数 (intermediate frequency; IF)と呼ばれる。
ヘテロダイン受信では、周波数が
fR = fLO ± fIF (2.1.11)
の電波を取得することができる。つまり、局部発信周波数 fLOから両側に fIFだけ
離れた 2つの周波数帯域 (サイドバンド)に感度を持つことになる。fLO+ fIF帯域は
upper side band (USB)、fLO− fIF帯域は lower side band (LSB)と呼ばれる。2つの
サイドバンド (USBとLSB)を分離せずに受信する方式をdouble side band (DSB)方
式といい、USBか LSBのどちらかのみを受信する方式を single side band (SSB)方
式という。また、USBと LSBを分離しかつどちらも受信する方式を two side band
(2SB)方式という。
(2) SISミキサー
微弱な宇宙電波を捉えるためには、受信機の熱雑音 (受信機雑音温度 Trx)を可能
な限り減らす必要がある。受信機は、ミキサーや低雑音増幅器など複数の回路素子
を接続して構成される。素子 iで発生する雑音温度を Ti、ゲイン (入力電力と出力電
力の比)をGiとすると、受信機雑音温度 Trxは
Trx = T1 +
1
G1
T2 +
1
G1G2
T3 + ...+
1
G1G2...Gn−1
Tn (2.1.12)
と表される。ミリ波・サブミリ波観測用の受信機では、初段 (i = 1)にミキサーを配
置し、その後 (i ≥ 2)に増幅器を配置する。増幅器のゲインはG ≫ 1であるため、
式 (2.1.12)より、受信機後段の素子の熱雑音は受信機雑音にはほとんど寄与しない。
したがって、受信機初段に配置するミキサーの低雑音化が重要となる。
このような低雑音ミキサーとして、SIS (Superconductor-Insulator-Superconductor)
ミキサーが広く使用されている。2つの超伝導体の電極で厚さ数 nm以下の薄い絶
縁膜を挟むような接合を SIS接合という。超電導電極としてはニオブ (Nb)ベースの
ものを用いるのが主流であり、通常 SISミキサーは 4 K程度にまで冷却される。図
*3局部発信電圧が既知のものであるため、ωR だけでなく、位相 φR に関する情報も保たれてる。
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絶縁膜
超伝導電極Vdc
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図 2.3: SIS接合素子の構造 (左)とその電流–電圧 (Idc–Vdc)特性 (右)。実線は電波照
射が無い場合、破線は電波照射 (周波数 f)がある場合を示す。
2.3に SIS接合素子の構造とその電流–電圧 (Idc–Vdc)特性を示す。SIS接合素子では、
超伝導電極間に Vg > 2∆/qの電位差が生じると、量子力学的トンネル効果により電
流 (トンネル電流)が流れる。ここで、2∆は超伝導体のエネルギーギャップ (Nbの
場合は 2∆ ∼ 3 meV)、qは素電荷である。この SIS接合素子に局部発信機 (LO)から
周波数 fLOの電波を照射すると、Idc–Vdc特性は図 2.3の破線のように変化すること
が知られている。電波照射により階段状に増加したトンネル電流は photon-assisted
tunneling (PAT)電流と呼ばれる。LOに加え、SIS接合素子に LO周波数に近い周
波数の電波 (fRF ∼ fLO)が入射した場合、PAT電流は周波数 |fLO − fRF| ≡ fIFで振
動する交流成分を持つようになる。この fIF付近以外の周波数成分をフィルタリン
グすることで、ダウンコンバートされた IF出力が取り出される。
2.1.3 分光計
ミキサーで周波数変換され増幅器で増幅された信号 (IF出力)は、電圧V (t)として
分光計へと送られる (図 2.1)。この時間の関数 V (t)をフーリエ変換することでスペ
クトルが得られる。計算機の処理能力の向上に伴い、近年では多くの電波望遠鏡で
デジタル分光計が使用されている。デジタル分光計では、アナログ信号である IF出
力はA/D変換器によりデジタルサンプリングされ、計算機により演算処理される。
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V (t)をフーリエ変換*4すると
Vˆ (ν) =
∫ ∞
−∞
V (t) exp(−2πiνt) dt (2.1.13)
と周波数スペクトルが得られる。これの2乗がパワースペクトル (周波数νからν+dν
における受信電力)である。このように、電圧信号をまずフーリエ変換し、その 2乗
をとることでスペクトルを得る分光計をフーリエ変換型 (FX型)分光計という。
別の分光方法として、自己相関関数を用いる場合がある。関数V (t)の自己相関関
数C(τ)は
C(τ) ≡ lim
T→∞
1
T
∫ T
2
−T2
V (t)V (t+ τ) dt (2.1.14)
のように定義される。ここで、V (t+ τ)は Vˆ (ν)の逆フーリエ変換
V (t+ τ) =
∫ ∞
−∞
Vˆ (ν) exp{2πiν(t+ τ)} dν (2.1.15)
なので、
C(τ) = lim
T→∞
1
T
∫ T
2
−T2
V (t)
[∫ ∞
−∞
Vˆ (ν) exp{2πiν(t+ τ)} dν
]
dt
= lim
T→∞
1
T
∫ ∞
−∞
Vˆ (ν) exp(2πiντ)
[∫ T
2
−T2
V (t) exp(2πiνt) dt
]
dν
=
∫ ∞
−∞
[
lim
T→∞
Vˆ (ν)Vˆ ∗(ν)
T
]
exp(2πiντ)dν (2.1.16)
となる。ここで
P (ν) ≡ lim
T→∞
Vˆ (ν)Vˆ ∗(ν)
T
(2.1.17)
はパワースペクトルである。したがって自己相関関数C(τ)とパワースペクトルP (ν)
は
C(τ) =
∫ ∞
−∞
P (ν) exp(2πiντ) dν (2.1.18)
*4デジタル分光計におけるフーリエ変換では、高速フーリエ変換 (fast Fourier transform; FFT)ア
ルゴリズムが用いられる。
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P (ν) =
∫ ∞
−∞
C(τ) exp(−2πiντ) dτ (2.1.19)
のようにフーリエ変換で結ばれる*5。このように、受信電圧の自己相関関数を計算
し、それをフーリエ変換することでスペクトルを得る分光計を自己相関型 (XF型)
分光計という。
2.2 電波望遠鏡の観測量
輝度 Iνを温度の次元で表したものが輝度温度 TBであり、
TB ≡ hν
k
{
ln
(
1 +
2hν3
c2Iν
)}−1
で定義される (A.1.4節参照)。ここで、
TR ≡ c
2
2kν2
Iν (2.2.1)
で定義される温度 TRを導入する。これを放射温度と呼ぶことにする。放射温度は、
Rayleigh-Jeans領域 (A.1.4節参照)においては、輝度温度TBに一致する (TR = TB)。
TRと TBとの間には
TR =
hν
k
1
exp(hν/kTB)− 1 (2.2.2)
の関係がある。
2.2.1 アンテナ温度
天球面上における輝度分布を Iν(θ,φ)とすれば、アンテナを (θ0,φ0)方向に向けた
時の周波数 νから ν + dνにおける受信パワー pν(θ0,φ0)は、
pν(θ0,φ0) =
1
2
Ae
∫∫
4π
Iν(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ
=
k
λ2
Ae
∫∫
4π
TR(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ (2.2.3)
*5これをWiener-Khintchineの定理という。
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と表される。ここでAeは、実際に受信に寄与しているアンテナの有効面積 (有効開
口面積)である (付録C.3参照)。また、最初にかかっている 1/2は、片偏波のみを受
信することに起因する*6。一般に、有効開口面積Aeと全ビーム立体角ΩAと受信波
長 λの間には、
AeΩA = λ
2 (2.2.4)
の関係式が成り立つことが知られており (付録C.3参照)、これを用いれば、
pν(θ0,φ0) =
k
ΩA
∫∫
4π
TR(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ (2.2.5)
となる。この周波数 νから ν + dνにおける受信パワーを温度の次元で表したものと
して、アンテナ温度 TAが定義される。すなわち、アンテナ温度 TAは
TA ≡ pν
k
(2.2.6)
と定義される。ナイキストの定理から、アンテナ温度は、周波数 ν から ν + dν に
おける受信電力と同量の熱雑音を発生させるのに必要な温度と言える (付録C.2.2参
照)。アンテナをある方向 (θ0,φ0)に向けた時のアンテナ温度 TAは
TA (θ0,φ0) =
1
ΩA
∫∫
S
TR(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ
=
∫∫
S TR(θ,φ)Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ∫∫
4π Pn(θ − θ0,φ− φ0) dΩ
(2.2.7)
と表される。ここで積分範囲 Sは放射源の分布を表す。一般に、電波望遠鏡で測定
されるアンテナ温度は、天体からの輻射に加え、地球大気からの輻射、アンテナ周
囲の地面などからの輻射、受信機そのものに発生するノイズ等さまざまな成分が入
り混じるため較正する必要がある。
*6これは観測電波が偏光していないとした場合であり、偏光している場合はこの定義では不十分で
ある。また、ヘテロダイン受信ではなくボロメーターなどで光子として受信する場合は両偏波共に受
信することに相当するため 1/2はかからない。
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2.2.2 主ビーム温度
地球大気の影響を受けずに、(θ0,φ0)の方向にある天体 (立体角Ωs)が観測される
場合を考える。天体の放射温度を TR(θ− θ0,φ− φ0)とし、観測されるアンテナ温度
(大気補正済アンテナ温度)を T ′A(θ,φ)とする。ここで、ビーム能率 ηB = ΩMB/ΩA
(式 2.1.6)を用いて、主ビーム温度
TMB ≡ T
′
A
ηB
(2.2.8)
を定義しておく。また、Downes (1989)の表記に従い、forward eﬃciencyと呼ばれ
る量 Feﬀ を
Feﬀ ≡
∫∫
2π Pn dΩ∫∫
4π Pn dΩ
=
Ω2π
ΩA
(2.2.9)
のように定義しておく。これはビームがどの程度前面に集中しているかを示す量で
ある。なお、Downes (1989)ではビーム能率 ηBはBeﬀ と書かれている。すなわち、
Beﬀ ≡
∫∫
MB Pn dΩ∫∫
4π Pn dΩ
=
ΩMB
ΩA
(2.2.10)
である。この表記に従うならば、主ビーム温度は
TMB ≡ T
′
A
Beﬀ
(2.2.11)
と書かれる。
単一鏡観測での直接の測定量となるアンテナ温度 T ∗Aは
T ∗A ≡
T ′A
Feﬀ
=
Beﬀ
Feﬀ
TMB (2.2.12)
で定義される。このT ∗Aは一般に補正済アンテナ温度 (corrected antenna temperature)
と呼ばれる*7。また、主ビーム能率 ηMBを
ηMB ≡ Beﬀ
Feﬀ
=
ΩMB
Ω2π
(2.2.13)
*7Downes (1989)では、forward beam brightness temperatureと呼ばれる。
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で定義する。主ビーム温度 TMBとアンテナ温度 T ′Aおよび T ∗Aは
TMB =
T ′A
ηB
=
T ∗A
ηMB
(2.2.14)
の関係にある。
アンテナ温度は天体の放射温度とビームパターンとの畳み込みで与えられるため、
実際の天体の放射温度をアンテナ温度から正確に求めるのは困難である。観測天体
(立体角Ωs)の放射温度 TRがビーム内で一定であるとすると、観測されるアンテナ
温度 T ′Aは
T ′A =
1
ΩA
∫∫
S
TR(θ,φ)Pn(θ,φ) dΩ
=
Ωs
ΩA
TR =
ΩMB
ΩA
Ωs
ΩMB
TR = ηBfbeamTR (2.2.15)
となる。ここで、
fbeam ≡ Ωs
ΩMB
(2.2.16)
は beam filling factorと呼ばれる。したがって、主ビーム温度 TMBは
TMB = fbeamTR (2.2.17)
となる。もし、天体の大きさΩsと主ビーム立体角ΩMBが同程度ならば、TMB ≃ TR
となり、主ビーム温度 TMBは天体の放射温度 TRに概ね等しくなる。
2.2.3 強度較正法
地上の望遠鏡で天体観測をする限り、大気や周囲の建物や地面などの放射・吸収の
影響は無視できないため、これらの影響を較正しなければならない。今日、電波単
一鏡で標準的に行われている強度較正法は chopper-wheel法 (Kutner & Ulich 1981)
と呼ばれる方法である。ここではその原理について説明する。
望遠鏡が電波を受信したときの出力電圧は電波強度 (放射温度)に比例するものと
し、その比例定数 (ゲイン)をGと書くことにする。観測時の出力電圧には、天体か
らの放射 (が大気吸収を受けたもの)だけでなく、大気からの放射、地面からの放射、
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宇宙背景放射 (が大気吸収を受けたもの)、受信機雑音などが含まれる*8。強度較正
を chopper-wheel法で行う場合は、天体 (ON点)・天体からの放射が無い領域 (OFF
点)・電波吸収体の 3点について電波強度を測定する必要がある。ON点、OFF点観
測時の出力 VON、VOFFはそれぞれ
VON = G
(
FeﬀTA,se
−τair + Tsky
)
+ Vrx (2.2.18)
VOFF = G
(
FeﬀTA,bge
−τair + Tsky
)
+ Vrx (2.2.19)
と表すことができる。ここで、FeﬀTA,sは大気吸収を受ける前に測定されるべきアン
テナ温度 (T ′R)で、Tskyは大気と地面からの放射温度、TA,bgは宇宙背景放射のアン
テナ温度、Vrxは受信機雑音である。Feﬀ ≡ Ω2π/Ω4πは forward eﬃciency、τairは大
気の光学的厚みである。平行平板大気を仮定するならば、天頂角での光学的厚みを
τ0として、
τair = τ0 secZ (2.2.20)
と表すことができる。ここで、Z は望遠鏡の仰角である。大気の放射温度を Tatm、
地面の放射温度を Tgrとすれば、Tskyは
Tsky = Feﬀ
(
1− e−τair)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr (2.2.21)
と表すことができる。また、電波吸収体観測時の出力を Vhotとすると、
Vhot = GThot + Vrx (2.2.22)
と表すことができる。ここで、Thotは電波吸収体の放射温度である。
ON点とOFF点の出力の差 VON − VOFFは
VON − VOFF = GFeﬀ (TA,s − TA,bg) e−τair ≡ ∆Vsig (2.2.23)
*8厳密には他にも装置由来の雑音が加わるが、それらは受信機雑音に組み込めるものとする。
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と計算でき、Vhot − VOFFは、
Vhot − VOFF = G
(
Thot − Tsky − FeﬀTA,bge−τair
)
= G
{
Thot − Feﬀ
(
1− e−τair)Tatm − (1− Feﬀ)Tgr − FeﬀTA,bge−τair}
= G
{
(Thot − Tgr)− Feﬀ (Tatm − Tgr) + Feﬀe−τair (Tatm − TA,bg)
}
≡ ∆Vcal (2.2.24)
となる。電波吸収体、大気、地面の温度が同程度と仮定し Thot = Tatm = Tgr ≡ Tamb
とする。また、Tatm ≫ TA,bgであることから、(Tatm − TA,bg) ≃ Tambと近似する。す
ると Vhot − VOFF (∆Vcal)は
∆Vcal ≃ GFeﬀe−τairTamb (2.2.25)
と表される。以上の仮定の下で、∆Vsig/∆Vcalを計算すれば、
∆Vsig
∆Vcal
≃ TA,s − TA,bg
Tamb
(2.2.26)
を得る。したがって、
TA,s − TA,bg ≃ ∆Vsig
∆Vcal
Tamb ≡ T ∗A (2.2.27)
となる。ここで定義した T ∗Aが chopper-wheel法での直接的な観測量、すなわち補正
済アンテナ温度である。つまり、ON点とOFF点の信号差∆VsigとOFF点と吸収体
の信号差∆Vcalとの比を取り、それに周囲の温度 Tambをかければ、大気の光学的厚
さ τairに関係なく補正済アンテナ温度 T ∗Aを求めることができる。
ここで、TA,s、TA,bg、Tambが何を表す量であったかを整理しておく。まずTambだ
が、これは Thot = Tatm = Tgr ≡ Tambと仮定した時の放射温度である。電波吸収体、
大気、地面に対しては、Rayleigh-Jeans近似が成り立ちかつ黒体とみなせるので、放
射温度はそのまま放射源の温度と考えることができる。FeﬀTA,sは、望遠鏡を天体方
向に向けた時に測定される大気吸収補正済アンテナ温度である。同様に、FeﬀTA,bg
は、宇宙背景放射の大気吸収補正済アンテナ温度である。ここでFeﬀがかかっている
のは、宇宙電波を捉えることができるのは望遠鏡の前面だけだからである。天体およ
び宇宙背景放射の放射温度をそれぞれTRおよびTbgとして、FeﬀTA,sおよびFeﬀTA,bg
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をアンテナ温度の定義に従って書くと、
FeﬀTA,s =
1
ΩA
(∫∫
S
TRPn dΩ+
∫∫
2π−S
TbgPn dΩ
)
(2.2.28)
FeﬀTA,bg =
1
ΩA
∫∫
2π
TbgPn dΩ (2.2.29)
となる。ここで積分範囲の Sは天体の分布範囲で、
∫∫
2π−Sの項が加わるのはサイド
ローブが宇宙背景放射を受信してしまうことを考慮しているからである。したがっ
て、TA,s − TA,bgは
TA,s − TA,bg = 1
FeﬀΩA
∫∫
S
(TR − Tbg)Pn dΩ (2.2.30)
と表される。天体の輝度が一様であるとすれば、
TA,s − TA,bg = Ωs
FeﬀΩA
(TR − Tbg)
=
ΩMB
FeﬀΩA
Ωs
ΩMB
(TR − Tbg)
=
Beﬀ
Feﬀ
fbeam (TR − Tbg)
= ηMBfbeam (TR − Tbg) = T ∗A (2.2.31)
となる。以上より、式 (2.2.14)から
TMB = fbeam (TR − Tbg) (2.2.32)
と表すことができる。輻射輸送方程式の解 (式A.2.26)より、
TR = Tbge
−τν +
c2
2kν2
Sν
(
1− eーτν
)
(2.2.33)
が成り立つ。ここで、τνは天体の光学的厚み、Sνは源泉関数である。
今、遷移 u → lの分子輝線観測をしているとし、その遷移間の励起温度を Texと
すれば、源泉関数は
Sν = Bν (Tex) = 2hν
3
c2
1
exp(hν/kTex)− 1 (2.2.34)
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と書けるので、
TR − Tbg = [Jν (Tex)− Jν (TCMB)]
(
1− e−τν) (2.2.35)
となる。ここで、Jν(T )は放射温度
Jν(T ) ≡ hν
k
1
exp(hν/kT )− 1 (2.2.36)
を温度の関数として表したものであり、TCMB = 2.73 Kは宇宙背景放射の温度であ
る。したがって、chopper-wheel法で得られる観測量 T ∗Aから求められる TMBは
TMB =
T ∗A
ηMB
= fbeam [Jν (Tex)− Jν (TCMB)]
(
1− e−τν) (2.2.37)
と表すことができる。
2.2.4 システム雑音温度
観測条件の良し悪しの指標としてシステム雑音温度 Tsysがある。これは、大気に
よる吸収や装置由来の雑音を全て複合して温度換算したものであり、Tsysが高けれ
ば高いほど、観測条件は悪いということになる。天体からの放射の無い空に望遠鏡
を向けた場合の出力 VOFFは、式 (2.2.19)および (2.2.21)より
VOFF = G
{
FeﬀTA,bge
−τair + Feﬀ
(
1− e−τair)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr + Trx + ...}
(2.2.38)
と書ける。ここで、Trxは受信機雑音を温度換算した受信機雑音温度である。平行平
板大気を仮定し、仰角 Zに依存した形で書くならば、
VOFF(Z) = G
{
FeﬀTA,bge
−τ0 secZ + Feﬀ
(
1− e−τ0 secZ)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr + Trx + ...}
(2.2.39)
47
となる。このVOFF(Z)は、宇宙背景放射を観測した時の出力だと捉えることができ、
宇宙背景放射の項を VCMB(Z)とし、それ以外の項を Vnoise(Z)とすれば、
VCMB(Z) = GFeﬀTA,bge
−τ0 secZ (2.2.40)
Vnoise(Z) = G
{
Feﬀ
(
1− e−τ0 secZ)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr + Trx + ...}(2.2.41)
VOFF(Z) = VCMB(Z) + Vnoise(Z) (2.2.42)
と書ける。その他の雑音に対する宇宙背景放射の比 VCMB(Z)/Vnoise(Z)は
VCMB(Z)
Vnoise(Z)
=
GFeﬀTA,bge−τ0 secZ
G {Feﬀ (1− e−τ0 secZ)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr + Trx + ...}
=
TA,bg
eτ0 secZ
Feﬀ
{Feﬀ (1− e−τ0 secZ)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr + Trx + ...}
(2.2.43)
となる。これにより、宇宙電波 TA,bgに対する雑音は
eτ0 secZ
Feﬀ
{
Feﬀ
(
1− e−τ0 secZ)Tatm + (1− Feﬀ)Tgr + Trx + ...} ≡ Tsys(Z) (2.2.44)
とみなせ、これがシステム雑音温度である。システム雑音温度は、あらゆる雑音が
全て仮想的に宇宙から来るものだとした場合の放射温度である。地上で発生する雑
音を擬似的に宇宙電波に変換するために、eτ0 secZ がかかっていると解釈できる。
宇宙電波以外の雑音出力 Vnoise(Z)は、Tsysを用いて
Vnoise(Z) = Ge
−τ0 secZFeﬀTsys(Z) (2.2.45)
と書ける。ここで、Tsys ≫ Tbgとして宇宙背景放射を無視すれば、
VOFF(Z) ≃ Vnoise(Z) (2.2.46)
となる。式 (2.2.25)より、
∆Vcal = Vhot − VOFF(Z) ≃ Ge−τ0 secZFeﬀTamb (2.2.47)
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なので、
Tsys(Z) ≃ VOFF(Z)
Vhot − VOFF(Z)Tamb (2.2.48)
と表すことができる。この式を用いて Tsysを求めることができる。また、この式よ
り Tambを消去すれば、
T ∗A =
VON − VOFF(Z)
VOFF(Z)
Tsys(Z) (2.2.49)
と Tsysを用いて T ∗Aを求めることができる。
2.3 観測手法
現代天文学で使用される大型電波望遠鏡は、基本的には予め観測者が用意した観
測指示書 (プログラム)によりコンピュータ制御される。観測指示書では、観測方向
や観測範囲、望遠鏡の動き方や受信周波数などを目的に応じて設定する。代表的な
観測手法を以下に述べる。
2.3.1 ポインティング観測
高分解能観測を行う際には、アンテナ (主ビーム)の高い指向精度が要求される。
大型電波望遠鏡では自重変形や装置環境の変化により、実際に主ビームの向く方向
とその設計値との間には誤差 (器差)が生じる。この器差は観測シーズン前にモデル
化され、そのモデルに基づいた器差補正はアンテナ駆動中常時行われる。しかし指
向精度を観測中に完全な状態に保つことは難しく、気候変化などの様々な要因で、
望遠鏡を向かせたい方向 (指示方向)と実際にビームが向く方向には僅かなズレが生
じてしまう。このズレ (ポインティング誤差)を補正するための観測がポインティン
グ観測である。
図 2.4に、ポインティング観測の概念図を示す。ポインティング観測では、ビー
ムサイズに対して十分に小さい点状電波源 (ポインティング天体)を観測する。ポイ
ンティング天体としては、科学対象とする天体方向付近のクェーサーやメーザー源
などが選ばれることが多い。ポインティング天体およびその上下左右の計 5点を順
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電波強度 電波強度
ビーム方向 ビーム方向
天球面 天球面
天体位置
ポインティング誤差
ポインティングが合っている場合 ポインティングがズレている場合
天体位置
図 2.4: ポインティング観測の概念図。星印はポインティング観測時に用いる点状
天体を表す。赤点とその周りの実線円は、点状天体方向を向くよう望遠鏡に指示し
た場合に主ビームが向く方向とそのビームサイズを表す。黒点と破線円は、ポイン
ティング観測時の観測点およびビームサイズを表す。下のピークはそれぞれの観測
点における天体の放射強度を表す。青線はポインティング誤差の評価に用いるガウ
ス関数を概念的に表したものである。
に観測することで指向補正を行う、5点法と呼ばれる方法が一般的である。図 2.4で
は、例としてポインティング天体方向とその左右の計 3点を観測し、左右方向のポ
インティング誤差を補正する場合を考える。ポインティング誤差がなく指示方向と
ビーム方向が一致している場合、天体強度の空間分布は主ビームパターン (近似的
にガウス関数)に従い、天体強度のピーク位置は指示方向に一致するはずである (図
2.4左)。ポインティング誤差の補正は、天体強度の空間分布をガウス関数でフィッ
ティングし、そのピーク位置と指示方向との差を算出することで行うことができる
(図 2.4右)。科学観測の際は、60分から 90分に一度はポインティング観測を行うこ
とが望ましいとされる。
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図 2.5: ラインサーベイ観測で取得される広帯域スペクトルの例。野辺山 45 m鏡を
用いて取得した銀河系核周円盤 (1.4.2節参照)方向のミリ波帯スペクトル (Takekawa
et al. 2014)を基に作成。鋭いピークは主に分子の回転遷移輝線である。
2.3.2 ラインサーベイ観測
ある特定の空間方向に対して広い周波数帯で分光観測を行うことで、検出された
スペクトル線から観測方向に存在する原子・分子を同定し定量することができる。
このように、スペクトル線の探査を目的とした分光観測のことをラインサーベイ観
測という。ミリ波・サブミリ波帯受信機では、一つの LO周波数に対して一度に分
光可能な帯域は現状数GHzに限られるので、LO周波数を随時変更しながら観測す
る。ラインサーベイ観測で取得されるスペクトルの一例を図 2.5に示す。ラインサー
ベイ観測は、特に星間化学の分野で威力を発揮する。
2.3.3 イメージング観測
(1) On-the-fly
電波単一鏡で取得できる画素数は 1ビームにつき 1画素であるため、天体のイメー
ジを得るには、観測対象領域内の複数箇所に望遠鏡を向け 1点ごとに電波を受信し
ていく必要がある。イメージング観測では通常、観測領域を格子状に区切り、その
格子点から順々にデータを取得する。計算機能力の向上に伴い、近年では on-the-fly
(OTF)というイメージング手法が可能となった。OTFによるスペクトル線観測で
は、観測領域を一定速度で掃天しながら短い時間間隔 (∼ 0.1 sec)で連続的に電波を
受信し、分光してゆく。OTF観測で取得するデータ量は膨大になるが、広範囲のイ
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メージングが効率よく行え、密にサンプリングするために空間情報を失わないとい
う利点がある。さらに、短時間で観測領域を掃天することができるため、その間の
大気やシステムの変化を軽減でき、均質なイメージを得やすいことも利点である。
OTFによるスペクトル線観測の概念図を図 2.6に示す。まず、観測領域を端から
端まで一方向 (X方向)にスキャンし、それを終えたらスキャン方向と垂直方向 (Y
方向)に視線を少し (ビームサイズの 1/3程度)ずらし、−X方向のスキャンを開始
する。この動作を観測領域を掃天しきるまで繰り返す。この際、強度較正のために、
各スキャンもしくは数スキャンごとに 1回OFF点を観測する (2.2.3節参照)*9。同様
に、Y方向についてもスキャンしデータを取得する。取得したデータ点は図 2.6(b)
中の黒点のように、観測領域内に密に整列する。このように、各周波数ごとに電波
強度の空間分布が取得される。イメージデータを作成するには、さらに観測領域を
格子状に区切り、各データ点 (図中の黒点)における電波強度を各グリッド点 (赤点)
上にピークを持つガウス関数などを用いて畳み込み (convolution)をする。なお、グ
リッド間隔はスキャン間隔と同程度かそれより大きくすること (ビームサイズの 1/3
から 1/2程度)が望ましい。このようにして、正方格子に強度情報を含んだイメージ
データが各周波数ごとに作成される。同様の観測を何度も繰り返しサンプリング数
(一点あたりの有効積分時間)を増やすことで、データのノイズレベルを下げること
ができる。
直交する 2方向のスキャンからそれぞれ作成したイメージデータを重ねて、1つの
イメージデータを作成する。1方向のスキャンのみから作成されたイメージデータ
には、図 2.6(b)中央の絵で示すように、スキャンパターンに依存したデータのムラ
(scanning eﬀect)が現れる。スキャンパターンは等間隔であるため、各方向のスキャ
ンデータをそれぞれフーリエ変換することで scanning eﬀectは除去できる。フーリ
エ空間上でスキャンパターンに相当する空間周波数成分をマスクし、各スキャンデー
タを足し合わせ平均をとる。それを逆フーリエ変換することで、スキャンパターンの
影響を抑えた均質なイメージデータを得ることができる。この処理はBasket-Weave
と呼ばれ、OTF観測ではよく用いられる (Emerson & Graeve 1988)。スペクトル線
観測で最終的に出力されるイメージデータは、空間 2次元に周波数 (視線速度)方向
を加えた 3次元空間内のグリッド点に、電波強度 (アンテナ温度)が書き込まれてい
*91スキャン (ON点観測)にかかる時間が長すぎると、ON点観測時と OFF点観測時の受信環境
の違いが大きくなり、データの質が低下する。銀河系中心領域のOTF観測では、ON点観測を数十
秒から 1分程度行うごとに 1度 OFF点観測を行う。
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図 2.6: OTF観測の概念図。(a)は掃天の様子、(b)はイメージ作成の手順を示す。各
工程の詳細は本文に記載。
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図 2.7: ベースライン補正の概念図。左はベースライン補正前、右は補正後のスペク
トルを表す。灰色はベースラインをフィッティングする際に使用するデータ範囲を
示し、青線はフィッティング関数を示す。
る*10。正方グリッドに整列した電波強度は、色や等高線により可視化されイメージ
となる。
(2) データリダクション
観測時の生出力データを処理し、科学解析に使用できるデータを作成することを
データリダクションという。スペクトル線のOTF観測で行う基本的なデータリダク
ション手順を以下に示す。
1. 視線速度への変換
天体の運動状態を調べるために、スペクトル線は視線速度を用いて表す。視線
速度 VLSRは、スペクトル線の静止周波数 fresと光速 cを用いて、観測周波数
fobsから
VLSR = c
f2res − f 2obs
f 2res + f
2
obs
(2.3.1)
により変換される (1.3.1節参照)。ここで、VLSRは局所静止基準 (local standard
of rest; LSR)に対する視線速度である。なお LSRは、銀河回転に従い円運動
する太陽近傍の仮想的な点で、太陽近傍の恒星の速度ベクトルの和が 0になる
点として定義される。
*10イメージデータは、Flexible Image Transport System (FITS)と呼ばれるファイル形式で出力さ
れることが多く、FITSキューブやデータキューブなどと呼ばれる。
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2. ベースラインの補正
観測されたスペクトル線は、装置性能や観測環境に依存して、図 2.7左に示す
ようにベースラインが歪む場合がある。スペクトル線強度を正しく取り扱う
ために、ベースラインの歪みを補正する。線スペクトルが現れない帯域のデー
タを用いて、適当な関数*11でベースラインをフィッティングする。そのフィッ
ティング関数を、元のスペクトルから差し引くことでベースライン歪みの補正
を行う (図 2.7)。
3. イメージデータの作成
望遠鏡の空間分解能や要求する速度分解能に応じてグリッド間隔を指定し、各
グリッド点 (X, Y, VLSR)ごとにアンテナ温度 T ∗A (2.2.3節参照)が書かれたイ
メージデータを、畳み込み演算により作成する。互いに垂直な 2方向のスキャ
ンデータがある場合は、Basket-Weaveを施し合成する。
こうして生成されたイメージデータを解析することで、天体の運動や物理量が調べ
られる。
*11多くの場合、低次の多項式を用いる。
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第3章 銀河系中心核近傍への質量供給
過程の観測的研究
3.1 背景
3.1.1 核周円盤とその周辺領域
(1) 核周円盤
銀河系中心核Sgr A∗は 4×106 M⊙の超大質量ブラックホール (supermassive black
hole; SMBH)であると考えられており (e.g., Ghez et al. 2008; Gillessen et al. 2009)、
その周囲を中心核星団と呼ばれる恒星群が運動している (e.g., Scho¨del et al. 2003)。
また、この領域には電離ガス “minispiral ”が付随する (図 1.5)。Minispiralは 3つの
腕状構造 (Northern Arm、Eastern Arm、Western Arc)から成り、これらは Sgr A∗
を焦点に持つケプラー軌道に沿って運動していることが示唆されている (Zhao et al.
2009, 2010)。外側から中心核近傍領域に流入する分子ガスが、中心核星団中の大質
量星からの紫外線により電離されることでminispiralが形成されたと考えられてい
る (e.g., Zhao et al. 2010)。
これら全体を取り囲むように核周円盤 (circumnuclear disk; CND)と呼ばれる高
温・高密度の分子ガスリングが存在する (e.g., Genzel et al. 1985; Serabyn & Gu¨sten
1986)。図 3.1に、Sgr A∗近傍の電離ガスおよび分子雲の位置関係を表した模式図を
示す。CNDの内半径は∼ 2 pcであり、これより内側の領域には分子ガスがほとんど
検出されず central cavityと呼ばれる (e.g., Yusef-Zadeh et al. 2013)。CND全体とし
ては、中心核から東 (銀経正の方向)へ 3 pc程度、西 (銀経負の方向)へ 7 pc程度に渡
り非対称的に広がっている (Serabyn & Gu¨sten 1986; Sutton et al. 1990; Oka et al.
2011)。中心核から∼ 3 pc以内のCND内側の領域は特に分子ガスが密集しており、
中心核に対して対称なリング状構造 (2-pcリング)を成す (e.g., Gu¨sten et al. 1987)。
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図 3.1: 銀河系中心核近傍の電離ガスおよび分子雲の模式図。星印はSgr A∗の位置を
示し、その周りの灰色の 3本の実線と楕円はそれぞれminispiralおよび Sgr A East
の分布を表す。橙はCNDを表し、色の濃い部分は 2-pc ringを表す。斜線領域は巨大
分子雲M–0.02–0.07とM–0.13–0.08および高速度コンパクト雲 CO 0.02–0.02 (Oka
et al. 1999)を表す。矢印は Southern Streamerの分布を表す。破線で囲まれた領域
は本研究における観測領域である (3.2節)。
2-pcリングはこれまで電波干渉計により多くの観測的研究が行われてきた (Gu¨sten
et al. 1987; Marr et al. 1993; McGary et al. 2001; Wright et al. 2001; Herrnstein &
Ho 2002; Shukla et al. 2004; Christopher et al. 2005; Montero-Castan˜o et al. 2009;
Amo-Baladro´n et al. 2011; Mart´ın et al. 2012; Liu et al. 2012, 2013)。2-pcリング
の回転速度は∼ 110 km s−1であり、その回転軌道面は北部が手前になるように銀
河面に対して∼ 20◦傾いている (Gu¨sten et al. 1987; Jackson et al. 1993)。COの回
転遷移 J=2–1から J=16–15までの多輝線観測から 2-pcリングの温度は∼ 200–500
K、水素分子密度は∼ 105 cm−3、質量は∼ 104 M⊙と評価されている (Bradford et
al. 2005; Requena-Torres et al. 2012)。
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2-pcリングの西側に位置する CNDの非対称部分は negative longitude extension
(NLE; Oka et al. 2011)と呼ばれる。近年のCNDの研究は電波干渉計による 2-pcリ
ングの高分解能観測に基づくものが主流である。しかし、干渉計で観測する場合、
放射領域が干渉計のビームサイズに対して空間的に広がっていると、検出される輝
度は真の輝度に対して著しく低下する。このように、干渉計が広がった構造に対し
て感度を持たないことをミッシングフラックスという (付録D.3参照)。NLEは 2-pc
リングに比べて空間的に広がっているため干渉計観測ではミッシングフラックスの
影響で目立たず、NLEはこれまであまり注目されてこなかった (e.g., Wright et al.
2001; Christopher et al. 2005; Mart´ın et al. 2012)。岡らは単一鏡観測に基づき、銀
河系中心 20 pc領域内で特に高いCO J=3–2/J=1–0輝線強度比 (> 1.5)を示す分子
ガスを CNDと再定義し、NLEの重要性を指摘した (Oka et al. 2011)。またこの研
究で、NLEが回転運動の他に速度 Vinfall ≃ 50 km s−1で中心核方向へ落下している
ことを示唆した。なお、NLEを含むCND全体の質量は∼ 105 M⊙と評価されてい
る (Oka et al. 2011)。
(2) M–0.02–0.07とM–0.13–0.08
CNDの東南および西南には、2つの巨大分子雲 (M–0.02–0.07およびM–0.13–0.08)
が隣接しており、ぞれぞれ巨大分子雲の一部はCNDと視線上で重なる (図 3.1)。こ
れらは Sgr A∗から投影距離∼ 3–15 pcの範囲に分布している。M–0.02–0.07は視線
速度 VLSR ∼ +50 km s−1、M–0.13–0.08は VLSR ∼ +20 km s−1で運動しており広い
速度幅 (∆V ∼ 30 km s−1)を示す (e.g., Gu¨sten & Henkel 1983)。それぞれは同程度
の水素分子密度 (∼ 104 cm−3)を持ち、質量はM–0.02–0.07では (1–5)×105 M⊙、M–
0.13–0.08では (2–8)×105 M⊙と評価されている (Tsuboi et al. 2011)。M–0.02–0.07
には大質量星形成領域が付随している (e.g., Goss et al. 1985)。
M–0.13–0.08は赤外線域において、中心核近傍の恒星からの放射に対して暗黒星雲
のように見えることから、これは中心核に対して手前に位置すると解釈されている
(e.g., Gu¨sten & Henkel 1983)。奥村らは、M–0.13+0.08から北東方向へ伸びたフィ
ラメント状の構造 (“finger-like extension”)が CNDへと向かうガス流であることを
示唆した (Okumura et al. 1989, 1991)。この構造は後に “Southern Streamer”と呼
ばれるようになり、これが CNDへと質量供給を行なっている可能性が複数の研究
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により指摘されてきた (Ho et al. 1991; Coil & Ho 1999, 2000; Lee et al. 2008)。し
かしながら、Southern StreamerがCNDと物理的に繋がっているという証拠は見つ
かっていない (Herrnstein & Ho 2005)。また、MinhらはM–0.13–0.08の方向に負の
視線速度を持つ広がった分子ガス成分の存在を報告しており、これがCNDへと質量
供給を行なっている可能性を指摘しているが (Minh et al. 2013)、CNDとの相互作
用を示す観測事実は得られていない。さらに、最近提唱されている銀河系中心領域
の分子ガス運動モデル (Kruijssen et al. 2015)は、M–0.13–0.08およびM–0.02–0.07
は中心核に対して∼ 60 pc手前に位置すると主張している。このように、依然とし
てこれらの物理的関係について統一的な理解は得られていない。
3.1.2 核周円盤方向のラインサーベイ観測
CNDは銀河系中心核から最も近傍に位置する分子ガス複合体であり、中心核SMBH
への質量供給源とされている。したがって、銀河系中心核への質量供給過程を探る
ためには、CNDと周囲の分子雲との関係性を正確に把握することが不可欠である。
しかし、干渉計観測に基づく先行研究においてはミッシングフラックスの問題があ
り、同方向に大量の星間物質が重なることも相まって、観測データから CNDのみ
を抽出し、その実態および周囲との関連性を正確に把握することは困難であった。
CNDとその周囲との関連性を調べるためには、それに適したスペクトル線を用いた
単一鏡での高分解能観測が重要となる。
そこで、CNDの化学組成を調べCNDに特徴的な分子輝線を探査する目的で、野
辺山 45 m鏡を用いてラインサーベイ観測 (3.1.2節)を実施した (Takekawa et al.
2014)。観測周波数帯は 81–116 GHzで、観測方向はCNDの東西方向 2点と Sgr A∗
方向を合わせた 3点である。その結果、各々の観測点で 50のスペクトル線を検出
した。検出したスペクトル線はCNDに視線上で重なる巨大分子雲 (M–0.02–0.08お
よびM–0.13–0.07)や銀河円盤部の成分を含んでいる。解析の結果、HCN J=1–0、
H13CN J=1–0、HCO+ J=1–0、SiO J=2–1などの分子輝線がCNDからの放射をよ
く反映し、HC3N J=11–10などの比較的大きい分子からの輝線は周囲の巨大分子雲
のみから放射されていることがわかった。また、CS J=2–1や SO NJ=32–21輝線は
CNDと巨大分子雲 (M–0.02–0.08およびM–0.13–0.07)の中間的な性質を持つ構造か
らの放射を反映する可能性があることがわかった。以上の結果に基づいて、銀河系
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中心核への質量供給過程を解明する目的で、野辺山 45 m鏡を用いてCNDおよびそ
の周囲の詳細なイメージング観測を行った。
3.2 観測
観測は野辺山 45 m鏡を用いて、2014年 2月 5日から 12日および 3月 28日から
30日の期間に行った。割り当てられた観測時間は、1 日当たり 4–5時間であった。
観測領域は CND全体を含む、銀経 l = −0.01◦から−0.11◦、銀緯 b = −0.01◦から
−0.11◦の 0.1◦ × 0.1◦ (6′ × 6′)の範囲である (図 3.1の破線で囲まれた領域)。観測方
式には on-the-fly (OTF; 2.3.3節参照)を採用した (Sawada et al. 2008)。望遠鏡の掃
天 (スキャン)速度は、30秒間で 0.1◦の距離をスキャン可能な速度 (12′′ s−1)に設定
し、各スキャンの距離間隔を 6′′とした。観測スペクトル線は、ラインサーベイ観測
(Takekawa et al. 2014; 3.1.2節参照)の結果に基づいて選んだ分子の回転遷移線HCN
J=1–0 (88.632 GHz)、H13CN J=1–0 (86.340 GHz)、HCO+ J=1–0 (89.189 GHz)、
CS J=2–1 (97.981 GHz)、SiO J=2–1 (86.847 GHz)、SO NJ=23–12 (99.230 GHz)
およびHC3N J=11–10 (100.076 GHz)である。
受信機はヘテロダイン受信機TZ1HおよびTZ1V (Nakajima et al. 2013)*1を 2SB
方式 (付録 2.1.2参照)で用いた。TZ1受信機使用時の 86 GHz帯におけるビームサイ
ズ (half-power beamwidth; HPBW)は∼ 20′′、主ビーム能率 ηMB(付録 2.2.2参照)は
∼ 0.4であった。分光計はFX型 (付録 2.1.3参照)デジタル分光計 SMA45を使用し、
帯域幅は 1 GHz (周波数分解能は 244.12 kHz)に設定した。観測中、約 90分に一度
の頻度で、変光星VX Sgrからの 43 GHzにおける SiOメーザー放射を観測すること
でアンテナ指向性の較正 (ポインティング)を行なった。ポインティング精度は方位
角、仰角ともに概ね 3′′以内であった。アンテナ温度の強度較正には chopper-wheel
法 (Kutner & Ulich 1981; 付録 2.2.3参照)を用いた。強度較正に使用するOFF点は
(l, b) = (0◦,+0.5◦)および (l, b) = (0◦,−0.5◦)を採用し、観測範囲内 0.1◦の距離を掃
天する毎に 1回OFF点を観測した。観測時のシステム雑音温度 (付録 2.2.4参照)は
150 Kから 330 Kであった。
*1TZ1受信機は 80 GHzから 116 GHzが観測可能な SIS受信機である。TZ1Hは平行偏波を、TZ1V
は垂直偏波を受信する。中間周波数帯 (付録 2.1.2参照)は 4 GHzから 8 GHzの範囲である。すなわ
ち、1 つの局部発信周波数に対して、upper side band (USB)と lower side band (LSB)でそれぞれ
で 4 GHz ずつ、最大で 8 GHzの広帯域スペクトルが取得可能である。
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国立天文台が配布しているOTF観測用データ解析パッケージNOSTARを用いて、
スペクトル線画像の作成を行った (2.3.3節参照)。各スペクトル線の周波数 νは、静
止周波数 ν0からのドップラーシフトにより視線速度 VLSR ≃ c(ν0 − ν)/ν0に変換さ
れ、VLSR = −220 km s−1から−200 km s−1および+200 km s−1から+220 km s−1
の速度範囲内の強度を線形フィットすることにより各スペクトル線のベースライン
を引いた。作成した各スペクトル線画像の空間グリッドの間隔は 7.5′′、速度分解能
は 2 km s−1、速度範囲は VLSR = −200 km s−1から+200 km s−1とした。各スペク
トル線の強度は、アンテナ温度 (T ∗A)を主ビーム能率 ηMBで割ることで主ビーム温度
(TMB)に変換した (付録 2.2.2および 2.2.3参照)。結果として得られたスペクトル線
画像のRMSノイズはいずれも TMBスケールで 0.1 Kであった。
3.3 結果
3.3.1 空間–速度構造
図 3.2(a)に HCN J=1–0および HC3N J=11–10輝線の積分強度合成図を示す*2。
CND全体 (2-pcリングおよびNLE)の空間分布が、Sgr A∗に対して非対称的に赤方
偏移成分および青方偏移成分として明瞭に描き出されている。Sgr A∗の位置は放射
が検出されず穴のように見えるが、これはこの視線方向に分子ガスが存在しないわ
けではなく、Sgr A∗より手前の分子ガスが Sgr A∗およびその周囲からの放射を吸
収していることに起因する。
図 3.2(b)に観測領域の銀緯–速度 (l–V)図*3を示す。この図において CNDの赤方
偏移成分 (VLSR > 0)の大部分は、近傍の 2つの巨大分子雲 (M–0.02–0.07およびM–
0.13–0.08)に埋もれて見え、CNDの高速度成分が l ∼ −0.04◦において速度正方向に
突き出して見える。NLEを含むCNDの青方偏移成分は、VLSR " −30 km s−1の領域
で明瞭に現れる。2-pcリングの高速回転を反映した急峻な速度勾配が確認できる一
*2観測されたスペクトル線強度 T (X,Y, VLSR)を任意の速度範囲で積分した強度
W (X,Y ) ≡
∫
T (X,Y, VLSR)dV
を積分強度といい、この強度分布を色や等高線により視覚化したものを積分強度図という。
*3横軸 (もしくは縦軸)に天球面上の空間座標を、縦軸 (もしくは横軸)に視線速度を取り、各座標
点におけるスペクトル線強度を色や等高線により視覚化したものを位置–速度図という。特に、空間
座標として銀経をとったものを銀経–速度図、銀緯をとったものを銀緯–速度図という。
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方で、NLEはそれとは逆符号の傾きを持った成分として現れている。l–V図上で速度
VLSR ≃ 0, −30, −50 km s−1において帯状に暗く見える領域は、銀河系円盤部の渦上
腕による吸収を反映している。なお、位置 (l, b, VLSR) ≃ (−0.04◦,−0.06◦,−70 km s−1)
に見える成分はC1 cloud (Oka et al. 2011) もしくはCloud A (Amo-Baladro´n et al.
2011)と呼ばれており、2-pcリングと同符号の速度勾配を示す。
図 3.3に各観測輝線毎の積分強度図および銀緯方向に平均した l–V図を示す。HCN
およびHCO+輝線は、銀河系円盤部の渦上腕による吸収の影響を強く受けている一
方で、他の輝線はそれほど影響を受けていない。いずれの l–V図上でも、M–0.02–
0.07およびM–0.13–0.08は速度的に連続した構造として現れている。これら巨大分
子雲はHCNとHCO+輝線において特に大きな速度幅を有し、l–V図上で 2つの層
状の放射域が (l, VLSR) ≃ (−0.1◦,+10 km s−1)および (−0.1◦,+30 km s−1)の位置に
確認できる。これは、これら巨大分子雲がHCNとHCO+輝線において (l, VLSR) ≃
(−0.1◦,+20 km s−1)の速度帯で特に光学的に厚く自己吸収が効いているためである
と考えられる。この光学的に厚い領域はHC3N輝線の分布とよく対応していること
がわかる (図 3.2参照)。CNDからの放射はHCN、HCO+、CSおよびH13CN輝線で
確認でき、SiOと SO輝線では部分的に確認できる (図 3.4および図 3.5から 3.9参
照)。HC3N輝線ではCNDからの放射は検出されなかった (図 3.10参照)。
3.3.2 核周円盤とM–0.13–0.08の繋がり
図 3.4にCS J=2–1輝線の速度チャネル図を示す。CNDやM–0.02–0.07およびM–
0.13–0.08からの強い放射が検出され、HCNやHCO+輝線に比べ銀河系円盤部によ
る吸収の影響は少ない (図 3.3参照)。したがって、CS J=2–1はCND近傍の分子ガス
の運動を調べる上で優れた輝線であると言える。図中では、先行研究でCNDと相互
作用している可能性が指摘されている構造 Southern Streamer、Western Streamerお
よびNorthern Ridge (Okumura et al. 1989, 1991; McGary et al. 2001; Herrnstein &
Ho 2002, 2003, 2005; Liu et al. 2012, 2013) からの放射が確認できる (3.4.1節参照)。
また、図 3.5から 3.10にCS以外の観測輝線 (HCN J=1–0、HCO+ J=1–0、H13CN
J=1–0、SiO J=2–1、SO NJ=32–21、HC3N J=11–10)の速度チャネル図を示す。
以上のデータの中から、M–0.13–0.08とNLEを位置–速度空間内で連続的に繋ぐ構
造“bridge”を発見した。図3.11に、VLSR = −40 km s−1から+10 km s−1の範囲で積分
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図 3.4: CS J=2–1輝線の速度チャネル図。各パネルは 10 km s−1置きに並べられ
ている。ピーク強度は TMBスケールで 9.2 Kである。白い十字は Sgr A∗の位置を
示す。左下の白丸は 86 GHzにおける HPBW (20′′)。マゼンタの破線は “bridge”、
オレンジ、赤、黄色はそれぞれ Southern Streamer (SS)、Western Streamer (WS)、
Northern Ridge (NR)を示す。
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図 3.5: HCN J=1–0輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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図 3.6: HCO+ J=1–0輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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図 3.7: H13CN J=1–0輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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図 3.8: SiO J=2–1輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4に
同じ。
70
–120 km/s –110 km/s –100 km/s –90 km/s –80 km/s
–70 km/s –60 km/s –50 km/s –40 km/s –30 km/s
–20 km/s –10 km/s 0 km/s +10 km/s +20 km/s
+30 km/s +40 km/s +50 km/s +60 km/s +70 km/s
+80 km/s +90 km/s +100 km/s +110 km/s +120 km/s
T
MB 
 [K]
0 1 2 4
–0.02 –0.04 –0.06 –0.08 –0.10
–
0
.1
0
–
0
.0
8
–
0
.0
6
–
0
.0
4
–
0
.0
2
Galactic Longitude [deg] 
G
a
la
c
ti
c
 L
a
ti
tu
d
e
 [
d
e
g
] 
SS
NRNR NR
SS
bridgebridge
bridge
bridgebridge
bridge
WS WS WS
C1 cloud C1 cloud C1 cloud
C1 cloudC1 cloud
NLENLENLENLE
NLENLENLENLENLE
3
図 3.9: SO NJ=32–21輝線の速度チャネル図。白十字、白丸、破線はそれぞれ図 3.4
に同じ。
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したCS J=2–1輝線の積分強度図と3つの銀経 (白破線)に沿って描いた銀緯–速度 (b–
V)図を示す。積分強度図上において、bridgeは l ∼ −0.11◦から−0.08◦の範囲に分布
している。b–V図上では、bridgeはM–0.13–0.08中 (b, VLSR) ≃ (−0.07◦,+30 km s−1)
の位置から上方に向かうにつれ速度を減速させ、(b, VLSR) ≃ (−0.04◦,−20 km s−1)の
位置でNLEに接続する。この接点で速度勾配の符号は変わり、ここは積分強度図上
では強い放射を伴うクランプとして (l, b) ≃ (−0.04◦,−0.08◦)の位置に現れる。この
クランプの銀経方向の広がりはNLEと同程度であり、NLEの北側の縁に対応する。
天球面上での bridgeの投影長さは 6 pc程度である。NLEは b–V図上では “く”の字
形を示し、その “く”の北側部分はクランプに、そして南側部分は直接M–0.13–0.08
に接続するように見える [図 3.11(b)]。
Bridgeとクランプは b ∼ −0.025◦にある構造とともに、半径∼ 3 pcの円弧状の構
造 (“arc”)を形成しているように見える (図 3.11中のマゼンタ破線)。Bridgeは arcの
南側の縁に対応し、クランプはその東端に対応する。これらの放射構造は、HCNや
HCO+輝線では円盤部の吸収による影響であまり見えないが (図 3.3参照)、H13CN、
SiO、SOおよびHC3N輝線においても確認できる (図 3.12)。これらの輝線放射は一
般に高密度 [n(H2) ! 105 cm−3]領域で起こるとされているため (e.g., Shirley 2015)、
bridge、クランプ、arcは高密度分子ガスで構成されていると考えられる。
3.4 議論
3.4.1 既知の分子ガス流
これまで、CNDに物理的に繋がっている可能性のある分子ガス流がいくつか報告
されている。以下では、それら既知の分子ガス流について議論する。
Northern Ridge
CNDの直ぐ東側に位置するフィラメント状の分子雲が Northern Ridgeであ
る (e.g., McGary et al. 2001)。これは−20 km s−1 ≤ VLSR ≤ +20 km s−1の
速度帯に現れ、図 3.4中でもその存在がはっきりと確認できる。図 3.12中で
Northern RidgeはCNDと接続するように現れるが、HC3N輝線においてのみ
l ≃ −0.04◦の位置で放射が検出されなくなる。HC3N分子は紫外線等の強い
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74
0 30 60 90
G
al
ac
tic
 L
at
itu
de
 [d
eg
] 
–
0.
10
–
0.
08
–
0.
06
–
0.
04
–
0.
02
Galactic Longitude [deg] 
–0.02 –0.04 –0.06 –0.08 –0.10
 HCN
Galactic Longitude [deg] 
–0.02 –0.04 –0.06 –0.08 –0.10
 HCO+
Galactic Longitude [deg] 
–0.02 –0.04 –0.06 –0.08 –0.10
 H13CN
G
al
ac
tic
 L
at
itu
de
 [d
eg
] 
–
0.
10
–
0.
08
–
0.
06
–
0.
04
–
0.
02  SiO  SO  HC3N
0 12 24 36 48 0 6 12 18 24
0 4 8 12 16 0 6 12 18 24 0 12 24 36
図 3.12: HCN J=1–0、HCO+ J=1–0、H13CN J=1–0、SiO J=2–1、SO NJ=23–12
およびHC3N J=11–10輝線の積分強度図。積分範囲は VLSR = −40 km s−1から+10
km s−1。白い十字はSgr A∗の位置を示す。白丸は86 GHzにおけるHPBW (20′′)。マ
ゼンタの実線と破線はそれぞれ “bridge”と “arc”を示している。強度の単位は TMB
スケールでK km s−1である。
75
輻射場中で壊されやすい分子であることが知られており (Rodr´ıguez-Franco et
al. 1998)、この位置で放射が検出されなくなることは Sgr A∗を取り巻く中心
核星団からの強い紫外線放射により HC3N分子が破壊されていることに起因
する可能性がある。このことは、Northern Ridgeが実際に中心核近傍に位置
する分子雲であることを示唆する。
Western Streamer
2-pcリングの西側から北側にかけて長くフィラメント状に伸びた分子ガス構
造はWestern Streamerと呼ばれており、それは 25 km s−1 pc−1の急峻な速度
勾配を示す (e.g., McGary et al. 2001)。電波干渉計を用いたサブミリ波帯スペ
クトル線による高分解能観測により、Western Streamerはさらに４つの構造
(W-1からW-4)に分解される (Liu et al. 2012)。これらは中心核周りの強い潮
汐力に破壊されつつ 2-pcリングへ接続する構造の可能性がある。W-1は、今
回の観測においてもCS、HCN、HCO+、H13CN、および SO輝線で検出され
ており、速度 VLSR ∼ +90 km s−1に現れる (図 3.4から 3.10参照)。W-1に沿っ
た方向に速度勾配は見られず、このことはW-1がCNDの回転に沿うように運
動しており、銀河面と垂直方向の速度成分は持たないことを示唆する。なお、
この可能性は先行研究 (Liu et al. 2012)でも指摘されている。W-2およびW-3
に対応する構造は+20 km s−1 " VLSR " +70 km s−1 の速度帯で b ∼ −0.03◦
に位置する成分であると考えられる (図 3.4)。W-4は (l, b) ≃ (−0.08◦,−0.04◦)
に位置し、これはNLEもしくは bridgeの北側の縁を部分的に捉えたものであ
ると考えられる。
Southern Streamer
M–0.13–0.08 から 2-pc リングの南端にかけて北東方向に長く伸びた構造が
Southern Streamer である (e.g., Coil & Ho 1999, 2000)。この構造は+20 km
s−1 " VLSR " +40 km s−1の速度帯で b ∼ −0.06◦の位置に現れ、わずかに速度
勾配を示す (図 3.4)。Southern Streamerの根元は (l, b, VLSR)≃(−0.08◦, −0.07◦,
+20 km s−1)に位置し、そこは bridgeの根元の位置に一致している。Southern
Streamerは CNDへ質量供給を行なっていると考えられてきた (Okumura et
al. 1991; Ho et al. 1991; McGary et al. 2001)。しかしそれが直接 CNDと繋
がっているという証拠は見つかっていない (Herrnstein & Ho 2005)。今回の観
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測においても、Southern StreamerとCNDの三次元 (空間 2次元+速度 1次元)
的な繋がりは確認されなかった。
3.4.2 輝線強度比
3.4.1節で述べたように、これまでにCNDに繋がっている可能性のある複数の構
造が先行研究の中で議論されてきた。今回の観測で得られた高分解能データにより、
M–0.13–0.08とCNDの一部 (NLE)とが 3次元的に bridgeとして繋がっていること
が初めて明らかになった。以下では、M–0.02–0.07、M–0.13–0.08、CND、bridgeの
化学的性質の違いを議論するために、H13CN輝線強度に対するCS、SiO、SOおよ
びHC3Nの輝線強度の比を調べる。
輝線強度 TMBは
TMB = fbeam [Jν (Tex)− Jν (TCMB)]
(
1− e−τν) (3.4.1)
と表すことができる (付録 2.2.3参照)。ここで fbeamは beam filling factor、Texは励
起温度、TCMB = 2.73 Kは宇宙背景放射の温度、τνは光学的厚みであり、Jν(T )は
Jν(T ) ≡ hν
k
1
exp(hν/kT )− 1 (3.4.2)
で表される温度 T の関数である。また、式 (3.4.1)は
TMB = fbeam [Jν (Tex)− Jν (TCMB)] 1− e
−τν
τν
τν (3.4.3)
のように変形できる。hはプランク定数、kはボルツマン定数、νは周波数である。τν
は柱密度Nuに比例し (付録A.3.4式A.3.23参照)、τν ≪ 1の場合は (1− e−τν ) /τν ∼ 1
と近似できるため、十分に光学的に薄い場合は輝線強度は柱密度に比例する。HCN
およびH13CN輝線の光学的厚みをそれぞれ τ12および τ13とすれば、式 (3.4.1)から
H13CN/HCN強度比は
TMB(H13CN)
TMB(HCN)
≃ 1− e
τ13
1− eτ12 (3.4.4)
と表すことができる。ここでH13CN輝線の励起温度 (Tex)および beam filling factor
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(fbeam)はHCN輝線のものと同程度であると仮定している。さらにH13CN分子に対
する HCN分子の存在量比を [H12CN]/[H13CN]=[12C]/[13C]=24 (Langer & Penzias
1990)と仮定すれば、τ13/τ12 ≃ 24となるので (付録 A.3.4式 A.3.23参照)、この関
係と式 (3.4.4)を用いてHCN/H13CN 輝線強度比から τ13を評価することができる。
この方法で H13CN輝線の光学的厚みを評価したところ、CNDでは τ13 < 0.2、M–
0.02–0.07およびM–0.13–0.08では τ13 " 0.5となった。したがって、H13CN輝線は
光学的に薄いと言える。以上の議論から、H13CN輝線強度は観測領域において柱密
度の良い指標と言える。
CS輝線はHCNやHCO+輝線同様に高密度分子ガスのトレーサーとしてよく使用
され、また CS分子は紫外線などの強い輻射場中においても壊されにくいと考えら
れている (Mart´ın et al. 2012)。一方で、HC3N分子は紫外線光子やC+イオンとの反
応により容易に壊されると考えられている (Rodr´ıguez-Franco et al. 1998; Meier &
Turner 2005)。したがって、HC3N輝線は紫外線光子が浸透しないような分子雲内側
の高密度領域のトレーサーとされている。SiO分子は、強い衝撃波によって塵粒子
が壊され、Si原子が星間空間に放たれることで生成すると考えられており (Schilke
et al. 1997)、SiO輝線は強い衝撃波領域の良いトレーサーとして用いられる (e.g.,
Mart´ın-Pintado et al. 1992)。CSや SO等の S原子を含む分子も同様に衝撃波領域
で増加する傾向にあると考えられている (Harada et al. 2015)。
表 3.1に記す領域に含まれる分子ガスをそれぞれ、M–0.02–0.07、M–0.13–0.08、
bridge、CNDと定義する。図 3.13はそれぞれの領域における、H13CN輝線強度に
対するCS/H13CN、SiO/H13CN、SO/H13CNおよびHC3N/H13CN輝線強度比の散
布図である。4つ全ての散布図において、M–0.13–0.08の点 (青)は広く分散してお
り、M–0.02–0.07の点 (緑)はさらに大きく分散している。また、CNDの点は図中左
下に集中する傾向がある。CNDとM–0.02–0.07およびM–0.13–0.08の化学的な性質
は大きく異なることがわかる。表 3.2に各領域内における平均輝線強度の比を示す。
比較のため、Sgr B2(N)およびSgr B2(M)の強度比を図 3.13中に示す。これらの比
は IRAM 30 m鏡による観測で取得されたデータに基づいて計算している (Belloche
et al. 2013)*4。Sgr B2(N)および Sgr B2(M)は、大質量星形成領域としてよく知ら
れている (e.g., Gaume & Claussen 1990)。Sgr B2の点とは違って、bridgeの点 (図
*4ここで用いたデータは http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/qcat?J/A+A/559/A47に公開
されている。
78
3.13中マゼンタ)は概ねM–0.13–0.08とCNDの間に収まるように分布している。平
均強度比もM–0.13–0.08とCNDの中間の値をとる (表 3.2)。以上のことは、bridge
の物理状態および化学組成はM–0.13–0.08やCNDとは大きく異なることはなく、そ
れらの中間的な性質を持っていることを示唆している。すなわち、bridgeが示す中
間的な輝線強度比は、M–0.13–0.08とCNDとが物理的に繋がっていることに起因す
る可能性がある。
表 3.1: 輝線強度比計算に使用したデータ範囲
領域 l [deg] b [deg] VLSR [km s−1]
M–0.02–0.07 −0.06 ～ −0.01 −0.11 ～ −0.06 +25 ～ +65
M–0.13–0.08 −0.11 ～ −0.06 −0.11 ～ −0.06 +10 ～ +50
Bridge −0.11 ～ −0.07 −0.07 ～ −0.03 −30 ～ +10
CND −0.09 ～ −0.06 −0.06 ～ −0.03 −130 ～ −30
−0.06 ～ −0.03 −0.06 ～ −0.03 +65 ～ +130
表 3.2: 領域ごとの平均輝線強度比
輝線強度比 M–0.13–0.08 M–0.02–0.07 Bridge CND
CS/H13CN 4.59 3.90 3.83 3.36
SiO/H13CN 0.69 0.75 0.64 0.33
SO/H13CN 1.40 1.24 0.95 0.49
HC3N/H13CN 1.71 1.70 1.02 0.27
3.4.3 雲突入シナリオ
M–0.13–0.08と CNDの放射領域が bridgeを介して繋がっていることは、これら
の構造の物理的接触を示唆している。M–0.13–0.08は銀河系中心核に対して手前に
位置することが知られているため (Gu¨sten & Henkel 1983)、bridgeはM–0.13–0.08
から中心核方向へと落下する分子ガス流のように考えられる。しかし、M–0.13–0.08
の上部は手前方向に加速されている (図 3.11)。この観測事実は、bridgeが手前から
中心核方向へ流れるガス流であるという解釈に矛盾する。そこで、観測された空間–
79
-1
 0
 1
 2
 3
 4
 5
 6
 7
 8
 9
 0  0.5  1  1.5  2  2.5  3
TMB (H13CN) [K]
M–0.02–0.07
M–0.13–0.08
bridge
CND
T M
B 
(H
C 3
N
)/T
M
B 
(H
13
CN
)
-1
-0.5
 0
 0.5
 1
 1.5
 2
 2.5
 0  0.5  1  1.5  2  2.5  3
 0
 1
 2
 3
 4
 5
 6
 7
 8
 9
 10
 11
 0  0.5  1  1.5  2  2.5  3
-1
 0
 1
 2
 3
 4
 5
 6
 0  0.5  1  1.5  2  2.5  3
TMB (H13CN) [K] TMB (H13CN) [K]
TMB (H13CN) [K]
M–0.02–0.07
M–0.13–0.08
bridge
CND
M–0.02–0.07
M–0.13–0.08
bridge
CND
M–0.02–0.07
M–0.13–0.08
bridge
CND
T M
B 
(S
O)
/T M
B 
(H
13
CN
)
T M
B 
(S
iO
)/T
M
B 
(H
13
CN
)
T M
B 
(C
S)
/T M
B 
(H
13
CN
)
Sgr B2(M)
Sgr B2(N)
Sgr B2(M)
Sgr B2(N)
Sgr B2(M)
Sgr B2(N)
Sgr B2(M)
Sgr B2(N)
図 3.13: H13CN 輝線強度に対する CS/H13CN、SiO/H13CN、SO/H13CN および
HC3N/H13CN輝線強度比の散布図。緑、青、マゼンタ、赤はそれぞれM–0.02–0.07、
M–0.13–0.08、bridge、CNDの点を示す。各領域の定義は表 3.1に記してある。強度
比は、H13CN輝線強度が 3σ (0.3 K)以上のデータ点のみを使用して計算している。
黒丸と白丸はそれぞれ Sgr B2(N) (αJ2000=17h47m20s.0, δJ2000=−28◦22′19.0′′)および
Sgr B2(M) (αJ2000=17h47m20s.4, δJ2000=−28◦23′07.0′′)方向の輝線強度および強度比
を示す。Sgr B2(N)および Sgr B2(M)についてはそれぞれ、VLSR = +30 km s−1か
ら+45 km s−1および VLSR = +40 km s−1から+50 km s−1の速度帯の平均強度を利
用した。これら Sgr B2に関するデータは、IRAM 30 m電波望遠鏡により取得され
たものである (Belloche et al. 2013)。
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速度構造から、CNDの一部NLEがM–0.13–0.08に突入しているというシナリオ (雲
突入シナリオ)を提唱する。図 3.14にそのシナリオの模式図を示す。NLEは、中心
核の重力ポテンシャルに捕らわれ潮汐破壊された巨大分子雲の残骸である可能性が
ある (Mapelli & Trani 2016)。雲突入シナリオでは、この非対称部分が∼ 105年前に
M–0.13–0.08の北部に突入したと考える。NLEがすぐ手前にあるM–0.13–0.08へ突
入し、分子ガスを加速し掃き集めることで bridgeおよび arcが形成される。NLEの
負の速度端は、先行して突入する成分に対応すると考えられ、この速度は 2-pcリン
グの回転速度と同程度である。したがって、NLEの一部はすでにM–0.13–0.08を突
き抜けている可能性がある。NLEの素となった巨大分子雲が潮汐破壊され生じた断
片のいくつかは、より小さい角運動量を持ち、M–0.13–0.08と衝突することなくよ
り内側の軌道を運動している可能性がある。このようなガス流がWestern Streamer
として観測されている可能性がある (Liu et al. 2012)。
雲突入シナリオでは、速度差が100 km s−1を超える分子雲同士が衝突するため衝撃
波が発生するはずである (e.g., Habe & Ohta 1992)。SiO分子は衝撃波領域の良いト
レーサーであるため、SiO分子の増加傾向を調べることで衝撃波の有無が確認できる
(e.g., Mart´ın-Pintado et al. 1992; Schilke et al. 1997)。図 3.15に SiO J=2–1/H13CN
J=1–0輝線強度比の b–V図を示す。ここで示す b–V図は図 3.11の銀経 (a)–(c)に沿っ
て描かれたものである。強度比は、H13CN強度が 3σ (0.3 K)以上のデータのみに
対して計算している。これら b–V図から、M–0.13–0.08の北側 (bridgeの根元)で特
に強度比が高くなっている (! 1)ことがわかる。この位置は Southern Streamerの
根元に対応する (Okumura et al. 1989, 1991; Coil & Ho 1999, 2000)。Liuらは SiO
J=1–0/C34S J=1–0輝線強度比がM–0.13–0.08の北側で有意に増加していることを
報告している (Liu et al. 2013)。これら強度比の増加は衝撃波により SiO分子が増
加したことに起因すると考えられる。Wrightらは Southern Streamerが衝撃波加熱
されている可能性を指摘しているが、彼らはこれが超新星残骸 Sgr A Eastとの相互
作用によるものと解釈している (Wright et al. 2001)。この可能性は現時点では棄却
できないものの、bridgeの根元における SiOの増加は分子雲同士の衝突によるもの
と解釈できる。SiO輝線強度の増加は雲突入シナリオを支持する観測事実である。
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3.4.4 質量供給過程
M–0.13–0.08とNLEの衝突は、互いの角運動量を相殺し、衝撃波により運動エネ
ルギーを散逸させる。その結果、NLEの一部はより高い離心率を持った軌道で内側
へと運ばれることが期待される。このような過程により、2-pcリングの成長および
中心核近傍への質量供給が促進されている可能性がある。
ここで、M–0.13–0.08とNLEの衝突により内側へ供給され得る分子ガス質量を評
価する。付録A.3.4式 (A.3.23)より光学的厚み τνは、
τν =
hc3Aul
8πkν2
Nu
Jν (Tex)
1
∆V
(3.4.5)
と書けるので、式 (3.4.3)から準位 Jの柱密度は
NJ =
8πkν2
hc3Aul
[
Jν (Tex)
Jν (Tex)− Jν (TCMB)
]
1
fbeam
1
βν
W (3.4.6)
と書ける。ここで、W は積分強度 (W ≡ ∫ TMBdV )であり、βνは
βν ≡ 1− e
−τν
τν
(3.4.7)
で定義される。分子の純回転遷移を考え、局所熱力学平衡 (local thermodynamic
equilibrium; LTE)を仮定する。LTEの下では、各準位の占有数はボルツマン分布に
従う。すなわち、励起温度を Tex、全準位での合計柱密度をNmol、準位 J にある分
子の柱密度をNJ とすれば、
NJ =
Nmol
Q
gJ exp
(
−Eu,J
kTex
)
(3.4.8)
と書ける。ここで、gJは統計的重率で gJ = 2J+1、Eu,Jは準位Jの回転エネルギー、
Qは分配関数であり、
Eu,J = hBJ(J + 1) (3.4.9)
Q =
∞∑
J=0
(2J + 1) exp
[−hBJ(J + 1)
kTex
]
(3.4.10)
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と書ける。ここで、B は考えている分子の回転定数である。したがって、
Nmol =
8πkν2
hc3AulgJ
Q
[
Jν (Tex)
Jν (Tex)− Jν (TCMB)
]
1
fbeam
1
βν
exp
(
Eu,J
kTex
)
W (3.4.11)
と書ける。すなわち、Tex、βν (τν)、fbeamが決まれば、積分強度W からNtotを求め
ることができる。孤立した分子雲を考える場合、その分子ガス質量Mgasは、水素分
子の柱密度NH2を用いて
Mgas = 2µmp
∫
D2NH2dΩ (3.4.12)
で与えられる。ここで、µ(= 1.38)は平均分子量、mp(= 1.67×10−24 g)は陽子質量、
Dは観測者から分子雲までの距離である。立体角積分は、天球面上での分子雲の分
布範囲内について行う。考えている分子の在量比をX ≡ Nmol/NH2で定義すれば、
Mgas = 2µmp
∫
D2
Nmol
X
dΩ (3.4.13)
となる。これに式 (3.4.11)を代入することで、Mgasを計算することができる。
衝突により減速されている分子ガスは−0.09◦≤ l≤−0.07◦、−0.06◦≤ b≤−0.03◦、
−80≤VLSR≤0 km s−1の領域にあると考えられるので、この領域内のCS J=2–1輝
線データから供給され得る質量を LTEの仮定の下で評価する。CS J=2–1輝線につ
いて Tex = 10 K (Tsuboi et al. 2015)、fbeam = 1、τν = 0.4を仮定する。ここで、光
学的厚み τνは先行研究 (Takekawa et al. 2014)で得られたCS J=2–1/13CS J=2–1強
度比から評価した値を採用した。また、CSの水素分子に対する存在量比はX = 10−8
(Requena-Torres et al. 2006)、銀河系中心までの距離はD = 8 kpc (Gillessen et al.
2009)とする。その結果、M–0.13–0.08とNLEの衝突により内側へ供給され得る分子
ガス質量は∼ 104 M⊙と評価された。また、CNDの分子ガス質量はCS輝線強度か
ら∼ 105 M⊙と評価された。これは先行研究 (Oka et al. 2011)の結果と矛盾しない。
質量供給によりCNDは自己重力的に不安定になる可能性がある。CNDの自己重
力不安定性が、M–0.13–0.08とNLEの衝突による質量供給で誘発され得るかどうか
を議論する。薄い回転ガス円盤の自己重力に対する安定度を表す指標に Toomreの
Q値 (Q ≡ κσV/πGΣgas; Toomre 1964)というものがある (付録 E.6参照)。ここで、
σVは分子ガスの速度分散、Gは重力定数、Σgasは質量面密度、κはエピサイクリッ
ク振動数である。円盤の回転速度 Vrotが中心からの距離 rに依らず一定である場合、
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κ =
√
2Vrot/rと表すことができる。Q > 1の回転ガス円盤は自己重力的に安定に存
在できる。CNDのQ値は∼ 30と概算でき、供給され得る質量 (∼ 104 M⊙)は現在
のCNDの質量 (∼ 105 M⊙)より 1桁程度小さいため、M–0.13–0.08とNLEの衝突に
よる質量供給ではQ値は大きく変化しない。したがって、仮に衝突に関与する分子
ガスが全て CNDに供給されたとしても、CNDは自己重力的に安定に存在できる。
なお、衝突により落下する分子ガスが CNDに降着することなく中心核近傍へと供
給される可能性もある。
雲突入シナリオは観測される分子ガスの運動を自然に説明し、これは外側の巨大
分子雲M–0.13–0.08が中心核近傍領域への質量供給源となっていることを示唆する。
雲突入シナリオは、ZhaoらがVery Large Array (VLA)を用いてminispiralの 3次
元運動を直接測定したように、分子ガスの 3次元運動を測定することで将来的に検
証できる可能性がある (Zhao et al. 2009)。Atacama Large Millimeter/submillimeter
Array (ALMA)を用いた超高分解観測により現在の分子ガスの状態を記録しておき、
∼ 20年後に同様の観測を行えば分子ガスの固有運動を検出でき、この領域の 3次元
運動を把握することができる。
3.5 まとめ
CNDとその周辺の分子ガスの物理的関係を調べるために、野辺山45 m鏡を用いて
CND全体 (2-pcリングとNLE)を含む銀河系中心 10 pcの領域のイメージング観測を
実施した。観測輝線はミリ波帯にある 7つの分子の回転遷移線HCN J=1–0、H13CN
J=1–0、HCO+ J=1–0、CS J=2–1、SiO J=2–1、SO NJ=23–12、HC3N J=11–10で
ある。その結果、CS、H13CN、SiO、SOおよびHC3N輝線において、CNDの非対
称成分であるNLEとその手前に位置する巨大分子雲M–0.13–0.08を三次元 (空間 2
次元+速度 1次元)的に繋ぐ構造 “bridge”を発見した。
輝線強度比CS/H13CN、SiO/H13CN、SO/H13CNおよびHC3N/H13CNを各領域
(M–0.13–0.08、bridge、CND)ごとで調べた結果、bridgeにおける強度比はいずれも
M–0.13–0.08とCNDの中間的な値を示すことがわかった。これは、bridgeがM–0.13–
0.08とCNDの中間的な物理状態および化学的性質を有することを示唆し、bridgeが
物理的にM–0.13–0.08とCNDを接続する構造であるという解釈を支持する。
86
観測された空間–速度構造は、NLEがM–0.13–0.08に突入していると解釈すると
うまく説明することができる。この場合、M–0.13–0.08は中心核から" 10 pcに位置
することになる。SiO/H13CN比が bridgeの根元において高くなっており、この観測
事実は「雲突入シナリオ」を支持する。このような分子ガス同士の衝突により、角
運動量の損失および運動エネルギーの散逸が引き起こされ、中心核方向への質量供
給が促進されている可能性がある。本研究成果は、CNDとM–0.13–0.08を 3次元的
に繋げる構造を初めて明瞭に描き出し、銀河系中心核への質量供給過程の一端を示
した点で重要である。
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第4章 小型高速度コンパクト雲の発見
4.1 背景
銀河系中心分子層 (central molecular zone; CMZ)には、高速度コンパクト雲 (high-
velocity compact cloud; HVCC)と呼ばれる空間的にコンパクト (d < 10 pc)かつ
CMZの中でも特に広い速度幅 (∆V ! 50 km s−1)を示す特異分子雲が多数存在する
(Oka et al. 1998, 1999, 2007, 2008, 2012; 1.4.3節参照)。いくつかの HVCCは高い
CO J=3–2/J=1–0輝線強度比を示すとともに (> 1.5)、膨張運動を伴う球殻状もし
くは円弧状の分子ガス構造に付随し、超新星爆発のような局所的な爆発現象に起因
して駆動された可能性がある (e.g., Oka et al. 2001; Tanaka et al. 2007)。しかしな
がら、HVCCの多くは他波長域に対応天体を持たないこともあり、その起源は未だ
あまり理解されていない。
HVCCはこれまでCMZ内において多く同定されてきたが、CMZ以外の領域での
報告例は少ない。近年、太陽系から∼ 3 kpcの位置にある超新星残骸W44と相互
作用する分子雲中にも空間的にコンパクトかつ著しく広い速度幅を持つ高速度成分
(“Bullet”)が発見された (図 4.1; Sashida et al. 2013)。その速度幅は full width zero
intensity (FWZI)で 100 km s−1以上と際立って広い一方で、その空間サイズはd < 1
pc とこれまで発見されてきたHVCCよりも数倍小さい。Bulletの起源を探るため、
Atacama Submillimeter Telescope Experiment (ASTE) 10 m鏡および野辺山 45 m
鏡を用いて詳細な分子輝線観測を行ったところ、これは位置–速度図上でW44分子雲
から速度負方向に突き出すように“Y”字形を示すことがわかった [図 4.1(d); Yamada
et al. 2017]。この特徴的な速度構造は、超新星衝撃波により掃き寄せられた高密度
分子層に点状重力源が高速で突入すると考えるとうまく説明できる (図 4.2)。また、
Bulletの持つ膨大な運動エネルギー (∼ 1048 erg)をこの過程で生成するために必要
な点状重力源の質量は 30 M⊙と評価された。30 M⊙以上の点状重力源としては大質
量星かブラックホールが考えられるが、同方向には明るい恒星は検出されない。し
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図 4.1: W44分子雲とそこに発見された高速度成分 (Bullet)。(a)はW44分子雲か
らのCO J=3–2輝線の積分強度図。白い等高線は波長 20 cmにおける電波連続波強
度。(b)は同領域の b=−0.472◦におけるCO J=3–2輝線の銀経–速度図。(c)および
(d)は Bulletからの CO J=3–2輝線の積分強度図および b=−0.472◦における銀経–
速度図。指田らおよび山田らによる観測データ (Sashida et al. 2013; Yamada et al.
2017)を用いて作成。
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図 4.2: Bulletの形成シナリオの概念図。灰色はW44分子雲 (最も濃い領域がBullet)
を表す。
たがってBulletは、暗く孤立した比較的重い恒星質量ブラックホールが高密度分子
ガスに突入することで生成されたと解釈されている (Yamada et al. 2017)。
これまで恒星質量ブラックホール候補天体は銀河系内に 60個程度明るい X線源
として検出されてきた (Corral-Santana et al. 2016)。これら明るいブラックホール
は、いずれも伴星を持つ近接連星であると考えられている (e.g., Shakura & Sunyaev
1973)。一方で、銀河系内に潜むブラックホールの総数は 108–109個と理論計算によ
り評価されている (Agol & Kamionkowski 2002; Caputo et al. 2017)。すなわち、ほ
とんどのブラックホールは暗く孤立したブラックホールであると推測される。この
ようなブラックホールのいくつかは、高密度分子ガスに突入し加速することで高速
度成分を形成すると考えられる。したがって、Bulletのような高速度分子ガスは、従
来の方法では検出されてこなかった暗い孤立ブラックホールを探し出す手がかりと
なる天体種族である可能性がある。さらに最近、Bulletと同様の空間–速度構造およ
び物理状態を示す小型のHVCCを 2つ銀河系中心核近傍に発見した。本章では、新
たに発見した 2つの小型HVCCについて述べる。
4.2 観測
観測はハワイにあるEast Asian Observatory (EAO)の James Clerk Maxwell Tele-
scope (JCMT)を用いて、2016年 2月から 7月にかけて行われた。観測スペクトル
線はHCN J=4–3 (354.505 GHz)および J=3–2 (265.886 GHz)輝線である。観測領
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図 4.3: 観測領域に含まれる電離ガスおよび分子雲の模式図。破線で囲まれた領域は本
研究における観測領域である。各構成要素は図3.1に同じ。ただし、bridge (Takekawa
et al. 2017a; 3章参照)の位置を新たに示した。
域は銀河系中心 0.15◦ × 0.12◦ (−0.11◦≤ l≤+0.04◦、−0.11◦≤ b≤+0.01◦)の範囲で、
CND、M–0.13–0.08、M–0.02–0.07、HVCC CO 0.02–0.02 (Oka et al. 1999)を含む
(図 4.3)。
受信機は、HCN J=4–3輝線の観測には 16ビーム同時受信が可能な Heterodyne
Array Receiver Program (HARP; Buckle et al. 2009)を、HCN J=3–2輝線の観測に
は 1ビーム受信機のRxA3mをそれぞれOTFモード (2.3.3節参照)で用いた。分光
計はAutocorrelation Spectrometer and Imaging System (ACSIS)を用い、帯域幅は
1 GHz (周波数分解能 488 kHz)に設定した。ビームサイズ (HPBW)は 350 GHz帯で
は∼ 14′′、230 GHz帯では∼ 20′′である。観測中のシステム雑音温度 (付録 2.2.4参
照)は、HARPでは Tsys(SSB) ∼ 240 K、RxA3mでは Tsys(DSB) ∼ 500 Kであった。
アンテナ指向性の較正 (ポインティング観測)は 1時間から 1.5時間おきに行い、ポイ
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ンティング精度は∼ 2′′以内であった。アンテナ温度の強度較正は chopper-wheel法
(Kutner & Ulich 1981;付録2.2.3参照)により行い、OFF点には (l, b) = (0.0◦,+0.5◦)
を採用した。
スペクトル線画像の作成にはソフトウェアORAC-DR*1を用いた。解析に使用す
るスペクトル線画像のグリッド間隔は 7.2′′× 7.2′′× 2 km s−1とした。主ビーム能率
(ηMB)はHCN J=4–3および J=3–2の周波数帯では、それぞれ 0.64および 0.60であ
る。アンテナ温度 (T ∗A)を ηMBで割ることで、主ビーム温度 (TMB)に変換した。HCN
J=4–3輝線画像のRMSノイズは TMBスケールで 0.1 K、HCN J=3–2輝線画像では
0.15 K であった。
4.3 結果
HCNの回転準位 J=4および J=3における回転エネルギーはそれぞれ 42.5 Kおよ
び 25.5 Kであり、特にHCN J=4–3輝線は銀河系円盤部の冷たい分子ガスに吸収さ
れることはなく、銀河系中心部の高温・高密度の分子ガスを選択的にトレースする。
図 4.4にHCN J=4–3輝線の速度チャネル図を、図 4.5にHCN J=3–2輝線の速度チャ
ネル図を示す。また、図 4.6(a)にHCN J=4–3輝線の積分強度図を示す。CND (2-pc
リングおよびNLE)、M–0.13–0.08、M–0.02–0.07、bridge (第 3章; Takekawa et al.
2017a)およびCO 0.02–0.02からの強い放射がどちらの輝線においても確認される。
これらの観測データの中から、(l, b)=(−0.009◦, −0.044◦)および (−0.085◦, −0.094◦)
の位置に 2つの小型 HVCC (HCN–0.009–0.044および HCN–0.085–0.094)を新たに
発見した。
4.3.1 HCN–0.009–0.044
(1) 空間–速度構造と物理量
図 4.6(b)は l = −0.009◦における銀緯–速度 (b–V)図である。HCN–0.009–0.044は
b–V図上でVLSR ∼ −80 km s−1から−20 km s−1の速度帯に現れ、(b, VLSR)≃(−0.045◦,
+5 km s−1)の位置にある分子雲から速度負方向に直線的に突き出しているように見
*1JCMT の観測データからスペクトル線画像を自動生成するパイプライン (http://starlink.
eao.hawaii.edu/devdocs/sc20.htx/sc20.html)。
93
0 30 60 90 120 150
5 pc
HPBW
M–0.02–0.07 M–0.02–0.07M–0.13–0.08
M–0.13–0.08
bridge
bridge
2-pc ring2-pc ring
2-pc ring
2-pc ring 2-pc ring
NLE
NLE
NLE
NLE
C1 cloud
C1 cloudC1 cloud
CO 0.02–0.02CO 0.02–0.02CO 0.02–0.02
CO 0.02–0.02
HCN–0.085–0.094
HCN–0.009–0.044HCN–0.009–0.044
HCN–0.085–0.094
HCN–0.009–0.044
HCN–0.085–0.094
図 4.4: HCN J=4–3輝線の速度チャネル図。各パネルは 20 km s−1置きの積分強度
を示す。積分範囲は各パネル左下に表示されている速度の ±10 km s−1の範囲。強
度の単位はK km s−1である。白い十字は Sgr A∗の位置を示す。
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図 4.5: HCN J=3–2輝線の速度チャネル図。各パネルは 20 km s−1置きの積分強度
を示す。積分範囲は各パネル左下に表示されている速度の ±10 km s−1の範囲。強
度の単位はK km s−1である。白い十字は Sgr A∗の位置を示す。
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黄色の垂線に沿って描かれた銀緯–速度 (b–V)図。(c) 図 (a)の黄色の水平線に沿っ
て描かれた銀経–速度 (l–V)図。(d) (l, b)=(−0.009◦, −0.044◦)方向のHCN J=4–3輝
線スペクトル。赤線はガウス関数によるフィッティング結果で、HCN–0.009–0.044
からの放射成分を示す。(e) (l, b)=(−0.085◦, −0.094◦)方向のHCN J=4–3輝線スペ
クトル。赤線はガウス関数によるフィッティング結果で、HCN–0.085–0.094からの
放射成分を示す。
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える。この HVCCの根元の分子雲は Northern Ridge (McGary et al. 2001)として
知られており、CNDに接続していると考えられている (3.4.1節参照)。HCN–0.009–
0.044がNorthern Ridgeに付随していることから、これは銀河中心核から∼ 10 pc以
内の距離に位置すると考えられる。HCN J=4–3輝線スペクトルは VLSR = −40 km
s−1において 1.3 Kのピーク強度を持つ [図 4.6(d)]。速度分散 σVはスペクトル線をガ
ウス関数でフィッティングすることによりσV = 17.9± 0.5 km s−1と評価された。図
4.7(a)はHCN–0.009–0.044の積分強度図である。この図においてHCN–0.009–0.044
は、わずかに南西方向に伸びた差し渡し∼ 2 pc程度の大きさを持つ小さなクランプ
として現れる。サイズパラメータ S (Solomon et al. 1987)は 0.33 pcであった。な
お、Sは分子雲の大きさを定量的に表す指標として用いられ、
S ≡ D tan(√σlσb) (4.3.1)
で定義される。ここで、Dは分子雲までの距離、σx (x = l, b)は
σx =
√
⟨x2⟩ − ⟨x⟩2 (4.3.2)
⟨x⟩ =
∑
i xTMB,i∑
i TMB,i
(4.3.3)
で計算される。
以下では、HCN–0.009–0.044の質量などの物理量を調べる。観測されるHCN J=4–
3輝線と J=3–2輝線の放射領域はいずれも主ビームに対して十分に広がっており
(fbeam = 1)、光学的に薄く (τ ≪ 1)、局所熱力学平衡 (LTE)が成り立つとする。こ
の場合、J = 4および J = 3にあるHCNの柱密度をそれぞれNJ+1およびNJ と書
けば、式 (3.4.6)から
NJ+1
NJ
≃
(
νJ+1
νJ
)2 AJ
AJ+1
WJ+1
WJ
(4.3.4)
が成り立つ。ここで、νJ、AJ、WJはそれぞれ J=3–2輝線の静止周波数、アインシュ
タインのA係数、積分強度である。また、LTEの下では
NJ+1
NJ
=
gJ+1
gJ
exp
(
−hνJ+1
kTex
)
(4.3.5)
が成り立つ。ここで、gJ は回転準位 Jにおける統計的重率、Texは励起温度である。
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したがって、HCN J=4–3/J=3–2輝線積分強度比 (WJ+1/WJ)から励起温度 Texは
Tex = −hνJ+1
k
[
ln
{
gJAJ
gJ+1AJ+1
(
νJ+1
νJ
)2 WJ+1
WJ
}]−1
(4.3.6)
と計算でき、HCN–0.009–0.044のTexは22 Kと評価された。このTexを用いて3.4.4節
と同様の方法でHCN J=4–3輝線強度から分子ガス質量MLTEを評価するとMLTE =
16 M⊙となった。ここでHCNのH2に対する存在量比は [HCN]/[H2] = 4.8 × 10−8
(Tanaka et al. 2009; Oka et al. 2011)を仮定している。ビリアル質量MVT(≡ 8.7Sσ2V/G)
は 2 × 105 M⊙と評価されるため、ビリアルパラメータは α(≡ MVT/MLTE) ∼ 104
と非常に大きい値となる*2。また、運動エネルギーEkin(≡ 3MLTEσ2V/2)は 1.5×1047
erg、力学的タイムスケール τd(≡ S/σV)は 1.8×104 yrと評価された。仕事率 (kinetic
power) Lkin(≡ Ekin/τd)は 2.6× 1035 erg s−1 (69 L⊙)と評価された。以上の物理量を
表 4.1にまとめる。
(2) 対応天体
他波長域における対応天体の有無を調べるため、Jansky Very Large Array (JVLA)
で観測された 5.5 GHz電波連続波イメージ (Zhao et al. 2013, 2016)、Hubble Space
表 4.1: 小型HVCCの物理量
Parameters HCN–0.009–0.044 HCN–0.085–0.094
S [pc] 0.33 0.37
σV [km s−1] 17.9± 0.5 39.5± 4.4
Tex [K] 22 36
MLTE [M⊙] 16 13
MVT [M⊙] 2 ×105 1 ×106
α 1× 104 9× 104
Ekin [erg] 1.5× 1047 6.0× 1047
τd [yr] 1.8× 104 9.2× 103
Lkin [erg s−1] 2.6× 1035 2.1× 1036
(69 L⊙) (541 L⊙)
*2分子雲が自己重力的に束縛されている場合は α " 1となる。
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Telescope (HST)で観測された水素再結合線 Paschen-α (λ = 1.87 µm)イメージ
(Wang et al. 2010; Dong et al. 2011)、および Changraで観測された 0.2–8.0 keV
のX線イメージ*3 をHCN J=4–3輝線の積分強度図と比較した (図 4.7)。その結果、
HCN強度のピーク位置にPaschen-α放射を確認することができた。また、5.5 GHz
イメージ中に、HCNのピーク位置の近くに小さなフィラメント状の構造を確認し
た。ZhaoらはこのフィラメントはX線源CXOUGCJ174546.2–285756に付随してい
る可能性を指摘している (Zhao et al. 2013)。
4.3.2 HCN–0.085–0.094
(1) 空間–速度構造と物理量
図 4.6(c)は b = −0.094◦ における銀経–速度 (l–V)図である。HCN–0.085–0.094
は l–V図上で VLSR ∼ −80 km s−1から 0 km s−1の速度帯に現れ、巨大分子雲M–
0.13–0.08から速度負方向に直線的に突き出しているように見える。M–0.13–0.08は
CNDと相互作用しており銀河系中心核近傍に位置すると考えられるため (第 3章;
Takekawa et al. 2017a)、このHVCCは中心核から∼ 15 pc以内の距離にある可能性
が高い。HCN J=4–3輝線スペクトルはVLSR ∼ −20 km s−1で 0.4 Kのピーク強度を
持つ [図 4.6(e)]。速度分散σVはスペクトル線をガウス関数でフィッティングすること
によりσV = 39.5±4.4 km s−1と評価された。HCN–0.085–0.094はHCN–0.009–0.044
に比べ強度が弱い一方で、より広い速度幅を有する。図 4.8(a)はHCN–0.085–0.094
の積分強度図である。この図においてHVCCは、わずかに南方向に伸びた差し渡し
∼ 2 pc程度の大きさを持つ小さなクランプとして現れる。サイズパラメータ S は
0.37 pcと計算された。HCN–0.085–0.094の物理量もHCN–0.009–0.044と同様に評
価した。これらは表 4.1に記してある。
(2) 対応天体
図 4.8(b)–(d)はHCN–0.085–0.094方向の 5.5 GHz電波連続波イメージ (Zhao et al.
2013, 2016)、Paschen-αイメージ (Wang et al. 2010; Dong et al. 2011)、0.2–8.0 keV
*3ここで用いた X 線イメージは http//chandra.harvard.edu/photo/openFITS/xray_data.
htmlに公開されている。
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X線イメージである。HCN–0.085–0.094周りに広がった電波連続波源があることが
確認できる。この放射源は SE Blobsと呼ばれている (Zhao et al. 2016)。Paschen-α
イメージにおいて、HVCC南部の方向に明るい恒星が位置するように見えるが、こ
れは同周波数帯における連続波の差し引きが不十分であることに起因する。SE Blobs
の一部はこの恒星からの恒星風により形成された可能性が指摘されている (Zhao et
al. 2016)。この恒星を除いて、Paschen-α放射はHVCC方向には検出されていない。
同方向には多量のX線源が写り込んでいるものの、明確に対応天体であると判断で
きるものはない。
4.4 議論
4.4.1 小型高速度コンパクト雲の起源
今回発見した小型 HVCCの速度幅はこれまでに発見されている典型的な HVCC
と同程度である一方で、その空間的広がりは既知のHVCCよりも小さい。2つの小
型HVCCはどちらも同様の空間–速度構造と物理状態を示す。これらの観測事実か
ら、これら小型 HVCCは共通した天文現象により駆動されていることが示唆され
る。小型 HVCCの形成過程としては、原始星からの双極流 (アウトフロー)、超新
星残骸との相互作用、もしくは分子雲衝突が考えられる。もし、小型HVCCが原始
星からの双極流により駆動されているならば、その莫大な運動エネルギー (> 1047
erg)を生成するためには極めて明るい (> 105 L⊙)大質量星が必要となる (Maud et
al. 2015)。そのような明るい恒星はHCN–0.009–0.044方向には検出されない。また、
HCN–0.085–0.094方向には明るい恒星が存在するが [図4.8(c)]、この恒星はDigitized
Sky Survey (DSS)で取得された可視光イメージにおいても確認できるため、銀河系
中心よりも手前に位置する可能性が高い。これ以外に、小型HVCC方向で明るい恒
星が観測されないことから、双極流起源は考えにくい。また、小型HVCC方向には
超新星残骸に特徴的な球殻状の電波連続波源や膨張運動も確認できないため、超新
星残骸起源も考えにくい。小型 HVCCが分子雲衝突で駆動されているならば、巨
大分子雲に対してコンパクトな分子雲が高速で突入していることになる。このよう
な場合、衝突の結果として巨大分子雲中に空洞が生じると考えられている (Habe &
Ohta 1992)。このような空洞は同方向に確認できず、分子雲衝突起源である可能性
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図 4.7: (a) HCN–0.009–0.044の HCN J=4–3輝線積分強度図。積分範囲は VLSR =
−80 km s−1 から −20 km s−1。(b) 同方向の JVLA 5.5 GHz電波連続波イメージ
(Zhao et al. 2013, 2016)。(c) 同方向のHST Paschen-αイメージ (Wang et al. 2010;
Dong et al. 2011)。(d) 同方向の Chandra X線イメージの三色合成図。白い等高線
はHVCCの分布を示す。白十字はHVCCの速度端の位置を示す。
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図 4.8: (a) HCN–0.085–0.094の HCN J=4–3輝線積分強度図。積分範囲は VLSR =
−80 km s−1から 0 km s−1。(b) 同方向の JVLA 5.5 GHz電波連続波イメージ (Zhao
et al. 2013, 2016)。(c)同方向のHST Paschen-αイメージ (Wang et al. 2010; Dong et
al. 2011)。(d) 同方向のChandra X線イメージの三色合成図。白い等高線はHVCC
の分布を示す。白十字はHVCCの速度端の位置を示す。
102
も低い。
近年発見された、W44超新星残骸と相互作用する巨大分子雲中の特異な高速度成
分 (Bullet; Sashida et al. 2013)は、空間的にコンパクト (0.5× 0.8 pc2)かつ極端に
広い速度幅を有する (図 4.1; Yamada et al. 2017)。この研究の中で、コンパクトで
暗く重い天体が高密度分子雲に高速で突入することでBulletは駆動されたというシ
ナリオを提案した (図 4.2)。今回発見した小型HVCCはBulletに非常によく似た空
間–速度構造を示している。したがって、小型HVCCもコンパクト天体が分子雲へ
高速突入することにより駆動された可能性がある。小型HVCCが星状天体を対応天
体に持たないことから、突入天体としては暗く非活動的なブラックホールが考えら
れる。ブラックホールの高速突入により分子ガスは急加速を受けるため、水素分子
の解離を伴う衝撃波が発生すると推測される。HCN–0.009–0.044の中心方向に検出
された Paschen-α放射 [図 4.7(c)]はこのような解離性衝撃波の存在を示唆している
可能性がある。
4.4.2 ブラックホール突入シナリオ
分子雲に突入するブラックホールは、分子ガスに運動量を与え小型HVCCを駆動
する。小型HVCCが与えられる運動量 (Ps)は突入するブラックホールが持つ運動量
(PBH)を超えることはない。すなわち、Ps < PBHが成り立つ。これは、それぞれが
持つ運動エネルギー (Es、EBH)および質量 (Ms、MBH)を用いて
Es < EBH
MBH
Ms
=
M2BHV
2
BH
2Ms
(4.4.1)
と書ける。ここで、VBHは突入するブラックホールの相対速度である。小型HVCC
の運動エネルギーはその質量Msと速度分散 σVからEs = 3Msσ2V/2で与えられるの
で、以上から小型HVCCを駆動するために必要なブラックホール質量は
MBH >
√
2MsEs
VBH
=
√
3Ms
σV
VBH
(4.4.2)
と制限することができる。Msおよび σVは観測から評価される (表 4.1)。
図 4.9に、2つの小型HVCCをそれぞれ駆動するために必要な (VBH,MBH)の範囲
を図示する。以下で突入速度 VBHについて議論する。N 個のブラックホールが重力
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ポテンシャル φ(r) = −GMr/r中をランダムに飛び交い、その系についてビリアル
平衡が成り立つ場合、速度 vから v +∆vの範囲にあるブラックホール数は、
nBH = 4π
(
3r
2πGMr
) 3
2
v2 exp
(
− 3rv
2
2GMr
)
∆v N (4.4.3)
で与えられる。ブラックホールは銀河系中心核周りをランダム運動しており、その
平均距離を r=10 pc (Mr=3× 107 M⊙; Sofue 2013)と仮定すれば、ブラックホール
速度の最頻値は 92.8 km s−1と計算できる。ブラックホール数の累積比率も図 4.9に
示してある。HCN–0.009–0.044およびHCN–0.085–0.094はそれぞれ! 5 M⊙および
! 9 M⊙の質量を持つブラックホールが分子雲に突入することで形成された可能性
がある。
なお、ブラックホール以外にも∼ 1 M⊙の質量と∼ 1000 km s−1の速度を持つ超
高速度星 (Hills 1988)の突入によっても小型HVCCは駆動される可能性がある。こ
のような超高速度星は銀河系中心において 10−4 yr−1の頻度で生成されると推測さ
れている (Yu & Tremaine 2003)。すなわち、観測領域中に超高速度星が含まれる期
待値は∼ 1である。一方で理論計算によれば、中心核から 10 pc以内の範囲に含ま
れるブラックホールの総数は> 104 (Antonini 2014)、r = 10 pcにおけるブラック
ホール密度は∼ 1 M⊙ pc−3 (Merritt 2010)と予測されている。したがって、超高速
度星が小型HVCCを駆動する確率よりもブラックホールが駆動する確率の方が遥か
に高い。
銀河系内には∼ 108–109個ものブラックホールが存在すると推測されている (Agol
& Kamionkowski 2002; Caputo et al. 2017)。しかしながら、現在までに銀河系内で
検出されているブラックホール候補天体は 60個程度である (Corral-Santana et al.
2016)。したがって、ほとんどのブラックホールは非活動的で暗く孤立していると考
えられる。このような孤立ブラックホールのいくつかは分子雲に突入し、小型HVCC
として観測される可能性がある。
4.5 まとめ
JCMTを用いて、HCN J=4–3およびHCN J=3–2輝線により銀河系中心∼ 20 pc
の領域のイメージング観測を行った。その結果、中心核から投影距離 10 pc以内に 2
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図 4.9: 小型HVCCを駆動するために必要な (VBH,MBH)の範囲。赤線および青線は
それぞれ HCN–0.009–0.044および HCN–0.085–0.094についての直線Ps = PBHであ
る。水平線はブラックホール質量の理論的下限値 (Tolman-Oppenheimer-Volkoﬀ限
界) 3 M⊙を示す。直線よりも上にある質量を持つブラックホールが小型HVCCを駆
動することができる。黄色のカラースケールおよび垂直線は、r=10 pc、Mr=3×107
M⊙の重力ポテンシャル中のブラックホール速度の最頻値 (92.8 km s−1)からの累積
比率を示す。
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つの小型 HVCC (HCN–0.009–0.044およびHCN–0.085–0.094)を発見した。これら
の速度幅はHVCCに典型的な値を示す一方で、その大きさは∼ 1 pc程度とこれま
で発見されてきたHVCCよりも数倍小さい。2つの小型HVCCは位置–速度図上に
おいて、より大きい他の分子雲から速度負方向に突き出すような構造を示す。これ
らは膨大な運動エネルギー (∼ 1047 erg)を有するが、同方向にはそのエネルギー源
と考えられる対応天体が見当たらない。小型HVCCの形成過程として、孤立ブラッ
クホールの高密度分子雲への高速突入が考えられる。分子ガスに与えられる運動量
が、突入するブラックホールが持つ運動量を超えないことから、突入ブラックホール
の質量はHCN–0.009–0.044に対しては! 5 M⊙、HCN–0.085–0.094に対しては! 9
M⊙と評価できる。したがって、恒星質量ブラックホールが小型HVCCを駆動した
可能性がある。
最近の磁気流体シミュレーションによれば、分子雲にブラックホールが高速突入
した場合は、位置–速度図においてY字形を示す (Nomura et al. 2018)。このY字構
造は Bulletにおいて確認されているが [図 4.1(d)]、今回発見した 2つの小型HVCC
に関しては十分に空間分解されていないため、位置–速度図上での Y字構造は確認
されていない。また、超新星爆発、原始星からのアウトフロー、分子雲衝突などが
小型HVCCの形成に寄与している可能性も考えられ、現時点では完全に棄却できな
い。ブラックホール突入シナリオを確かめるためには、シミュレーションで予測さ
れる位置–速度図上でのY字形の検出、そして点状放射源の検出が本質的である。こ
のような目的で、今後、小型HVCCについてALMAを用いた詳細なイメージング
観測を実施する。観測提案は既に採択されており、観測は 2018年 10月までに行わ
れる予定である。HCN J=4–3など複数輝線を用いて∼ 1′′ (∼ 0.04 pc)スケールで小
型HVCCを空間分解するとともに、点状電波源の検出を目指す。この観測により、
小型HVCCの起源について更なる理解が進むことが期待される。
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第5章 高速度コンパクト雲に関する研
究の将来展望
5.1 背景
これまでの研究で示してきたように、高速度コンパクト雲 (high-velocity compact
cloud; HVCC)の一部は暗く非活動的なブラックホールとの重力相互作用により駆
動されている可能性がある (Oka et al. 2016; Yamada et al. 2017; Takekawa et al.
2017b; Oka et al. 2017)。例えば、前章で記した銀河系中心核近傍に位置する 2つの
小型 HVCC (HCN–0.009–0.044および HCN–0.085–0.094)は恒星質量ブラックホー
ルに (4.4節参照)、Sgr C領域の南に位置するHVCC CO–0.40–0.22は重い中間質量
ブラックホール (intermediate-mass black hole; IMBH)により駆動されていると考え
られる (1.4.3節参照)。
恒星質量ブラックホールは∼ 30 M⊙よりも重い大質量星が重力崩壊し、超新星爆
発を起こして最期を迎える時に形成される。その候補天体はこれまで主にX線観測
により複数検出されてきた (e.g., Corral-Santana et al. 2016)。質量が 106–1010 M⊙
の超大質量ブラックホール (supermassive black hole; SMBH)は銀河の中心核とし
て存在すると一般に考えられているが (1.1節参照)、その形成過程は未だ解明され
ていない。その一説として、高密度星団中で恒星や恒星質量ブラックホール同士が
暴走的に合体することで質量が 102–105 M⊙の IMBHができ、さらに IMBH同士が
合体を繰り返すことで、SMBHが形成されるという考えがある (e.g., Ebisuzaki et
al. 2001)。これを確かめるためには、IMBHおよびその母体となる高密度星団の
検出が本質的である。ESO 243–49 HLX–1やM82 X–1に代表される超高輝度X線
源 (ultra-luminous X-ray source; ULX)は IMBHの候補天体として注目されている
(e.g., Farrell et al. 2009; Pasham et al. 2014)。しかし、銀河系内においてULXは検
出されず、IMBH候補が点源として検出された例はCO–0.40–0.22∗ (Oka et al. 2017;
図 1.12)が初めてである。IMBHはそれが活動的か非活動的かに関わらず、その強い
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図 5.1: 中心分子層 (CMZ)の高分解能CO輝線 3色合成図。赤はCO J=1–0輝線の
積分強度、緑はCO J=3–2輝線の積分強度、青はCO J=3–2/ J=1–0輝線強度比が
1.3以上のデータのみで積分した CO J=3–2輝線強度。黄色の線で囲まれた領域が
本研究で使用したデータ範囲。松村らおよび Parsonsらによる観測データ (private
communication)を用いて作成。
重力場により周りの星間物質の運動を乱すはずである。これまで多数のHVCCが中
心分子層 (central molecular zone; CMZ)内に発見されてきたが、CO–0.40–0.22のよ
うにいくつは IMBHと分子ガスとの相互作用の結果形成される可能性がある (Oka
et al. 2016, 2017)。
天文学における孤立ブラックホール検出の重要性から、今後 HVCCに関する研
究はますます進展することが期待される。本章では、その助走的研究として、CO–
0.40–0.22とよく似た物理的特徴を示すHVCC CO–0.31+0.11の発見を報告し、それ
が IMBHにより駆動された可能性を議論する。
5.2 観測データ
本章では主に、CO–0.31+0.11周辺領域 (−0.38◦ ≤ l ≤ −0.26◦、+0.05◦ ≤ b ≤
+0.17◦)の CO J=1–0 (115.271 GHz)および J=3–2 (345.796 GHz)輝線データを使
用する (図 5.1)。これらのデータは、以下に記すCMZの大規模サーベイ観測により
取得された。
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5.2.1 CO J=1–0輝線
CO J=1–0輝線による CMZの観測は、松村らにより 2011年 1月に野辺山 45 m
鏡を用いて行われた。観測モードは on-the-fly (OTF)で、受信機は 25-BEam Array
Receiver System (BEARS; Sunada et al. 2000)が使用された。分光にはデジタル分
光計AC45が帯域幅 512 MHz (周波数分解能は 500 kHz)で使用された。観測周波数
115 GHzにおけるビームサイズ (HPBW)および主ビーム能率 (ηMB)はそれぞれ 15′′
および 0.45であった。スペクトル線画像の空間グリッド幅は 7.5′′、速度分解能は 2
km s−1である。強度は、以前に野辺山 45 m鏡により取得されたCO J=1–0データ
(Oka et al. 1998)の主ビーム温度 (TMB)に一致するように較正された。スペクトル
線画像のRMSノイズは TMBスケールで 1.7 Kであった。
5.2.2 CO J=3–2輝線
CO J=3–2輝線によるCMZの観測は JCMTにより JCMT Galactic Plane Survey
(JPS)プログラムとして 2013年 7月から 2015年 6月にかけて行われた (Parsons et
al. 2018)。観測モードはOTFで、受信機は HARP(Buckle et al. 2009)が使用され
た。分光計としてACSISが 1 GHz帯域モード (周波数分解能は 976 kHz)で使用され
た。観測周波数 345 GHzにおけるビームサイズ (HPBW)および主ビーム能率 (ηMB)
はそれぞれ 14′′および 0.64であった。スペクトル線画像の空間グリッド幅は 7.5′′、
速度分解能は 2 km s−1である。アンテナ温度 T ∗Aを ηMBで割ることで、強度は主
ビーム温度 TMBに変換された。スペクトル線画像のRMSノイズは TMBスケールで
0.4 Kであった。
5.3 結果
CO J=3–2輝線による大規模サーベイデータの中から、(l, b) = (−0.31◦, +0.11◦)
の位置に新たに極めて大きな速度幅を持つHVCC CO–0.31+0.11を発見した。
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5.3.1 空間–速度構造
図 5.2(a)にCO–0.31+0.11方向におけるCO J=3–2輝線の積分強度合成図を示す。
赤はCO–0.31+0.11の赤方偏移成分 (−160 km s−1 ≤ VLSR ≤ −70 km s−1)の積分強
度、青は青方偏移成分 (−240 km s−1 ≤ VLSR ≤ −160 km s−1)の積分強度を表す。積
分強度図上において、CO–0.31+0.11は差し渡し∼ 4 pc程度の大きさを持ったコン
パクト分子雲として現れる。赤方偏移成分はより小さなクランプとしてHVCCの東
部に現れ、青方偏移成分は南北に伸びた構造として現れる。
図 5.2(b)に CO J=3–2輝線の b = +0.106◦ における銀経–速度 (l–V) 図を示す。
CO–0.31+0.11は l–V図上において、速度 VLSR ∼ −110 km s−1の位置にある空間
的に広がった分子雲から速度負方向に突き出すような構造をしている。また、CO–
0.31+0.11は非常に急峻な速度勾配 (dV/dl ∼ 90 km s−1 pc−1)を示す。負の速度端は
VLSR ≃ −220 km s−1に及ぶ。負速度側では “レ”の字形をしており、速度勾配の符
号は VLSR ≃ −190 km s−1の位置で逆転し、その勾配は dV/dl ∼ −15 km s−1 pc−1
と緩やかになる。なお、(l, VLSR) ≃ (−0.31◦, −60 km s−1)の位置にコンパクトな
分子雲 (以後 “−60 km s−1 clump”と呼ぶ)が存在しているが、これがHVCCの構成
要素であるか無関係であるかは現時点で判断することはできないため注意が必要で
ある。図 5.2(c)にCO J=3–2輝線の l = −0.32◦における銀緯–速度 (b–V) 図を示す。
この図上で、(b, VLSR) ≃ (+0.11◦, −180 km s−1)の位置から南北に、2つの円弧状
の構造 (“W”字形の構造)が確認できる。
図 5.3にCO J=3–2輝線の速度チャネル図を示す。放射が弱い穴のような構造が
(l, b, VLSR) ≃ (−0.32◦, +0.12◦, −180 km s−1)と (−0.33◦, +0.09◦, −160 km s−1)の
位置に確認できる。これらの空洞は b–V図中の円弧構造に対応し、これらは分子ガ
スの膨張運動を反映している可能性がある。速度チャネル図から、速度VLSR = −120
km s−1から−40 km s−1にかけて、視野内に広がって分布する分子ガスが存在する
ことがわかる。これらの分子ガスはArm Iと呼ばれるCMZ内で支配的な分子ガス
構造 (Sofue 1995)に属する成分であると考えられる (図 1.8参照)。
CO–0.31+0.11について、−0.29◦ ≤ l ≤ −0.35◦、+0.08◦ ≤ b ≤ +0.14◦、−220
km s−1≤ VLSR ≤ −70 km s−1の範囲にあるCO J=3–2輝線データを用いて、分子雲
の大きさの指標となるサイズパラメータ [S = D tan(
√
σlσb); Solomon et al. 1987]お
よび速度分散 σV を計算した。ここで、天体までの距離DはD = 8 kpcを仮定し、
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図 5.2: (a) CO–0.31+0.11方向のCO J=3–2輝線強度の合成図。赤および青はそれ
ぞれ速度 VLSR = −160 km s−1から−70 km s−1および VLSR = −240 km s−1から
−160 km s−1 の範囲で積分した CO J=3–2輝線の積分強度を示す。等高線は速度
VLSR = −240 km s−1から−70 km s−1の範囲で積分した CO J=3–2輝線の積分強
度を示す。等高線は 150 K km s−1から 50 K km s−1置きに引いてある。マゼンタ
破線の円は速度 VLSR ≃ −160 km s−1に現れる球殻構造を示す。左下の白丸は 345
GHz帯における JCMTのHPBW (14′′)を示す。(b) 図 (a)中の黄色の水平線に沿っ
て描かれたCO J=3–2輝線強度の l–V図。(c) 図 (a)中の黄色の垂直線に沿って描か
れた CO J=3–2輝線強度の b–V図。マゼンタの破線は円弧状構造を示す。(d) CO
J=3–2/J=1–0 輝線強度比 (R3−2/1−0)の l–V図。強度比を計算する際に、b = +0.09◦
から+0.13◦の範囲で平均された l–V図を 14.4′′× 5 km s−1のグリッドに平滑化して
いる。
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HPBW
図 5.3: CO J=3–2輝線の速度チャネル図。各パネルは右下に書かれた速度に対して
±10 km s−1の速度帯で積分された積分強度を示している。強度の単位はK km s−1
である。マゼンタ破線の円は膨張球殻構造 (“Pair bubbles”)を示す。赤い×印と実
線は重力散乱モデルにおけるケプラー軌道を投影したものである (5.4.2節および図
5.5参照)。
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σx (x = l, b, V )は
σx =
√
⟨x2⟩ − ⟨x⟩2 (5.3.1)
⟨x⟩ =
∑
i xTMB,i∑
i TMB,i
(5.3.2)
により計算した。計算には 3σ (1.2 K)以上のデータ点のみを用いた。その結果、
S = 2.2 pc、σV = 43.9 km s−1と計算された。なお、−60 km s−1 clumpがHVCC
に含まれると考え−220 km s−1 ≤ VLSR ≤ −30 km s−1の速度帯で計算するならば、
S = 2.3 pc、σV = 50.1 km s−1となる。
5.3.2 物理量
図 5.2(d)にCO J=3–2/J=1–0輝線強度比 (R3−2/1−0)の l–V図を示す。強度比を計
算する際には、観測データを b = +0.09◦から+0.13◦の範囲で平均することで作成し
た l–V図を用い、さらにノイズの影響を減らすためにそれらを 14.4′′×5 km s−1のグ
リッドに平滑化して使用している。CO–0.31+0.11は速度範囲 VLSR " −100 km s−1
で高い強度比 (R3−2/1−0 > 0.8)を示すことがわかる。速度 VLSR = −160 km s−1か
ら −120 km s−1の範囲では特に高い強度比を示す (R3−2/1−0 > 1.5)。−60 km s−1
clumpは中程度の強度比 (R3−2/1−0 ∼ 0.7)を示す。なお、この領域の平均的な強度比
はR3−2/1−0 ∼ 0.5程度である。このように CO–0.31+0.11が高い CO輝線強度比を
示すことは、それが主に高温・高密度の分子ガスで構成されていることを示唆する。
CO–0.31+0.11に −60 km s−1 clumpは含まれないものとして、その質量を CO
J=3–2輝線強度から評価する。ここで、H2の柱密度は CO J=3–2輝線積分強度に
比例するものとし、その比例係数はXCO = 0.6 × 1020 cm−2 (K km s−1)−1で与え
られるものとする。この比例係数XCOは、以前から個別に観測的研究がされている
HVCC CO 0.02–0.02に対して導かれたものであり (Oka et al. 1999)、ここでもこの
値を採用する。これにより、CO–0.31+0.11の質量は Mgas = 1.1 × 104 M⊙と評価
された。また、ビリアル質量MVT(≡ 8.7Sσ2V/G; Solomon et al. 1987)はサイズパラ
メータ S = 2.2 pcおよび速度分散 σV = 43.9 km s−1からMVT = 8.3 × 106 M⊙と
評価された。ビリアル質量MVTは輝線強度から評価された質量Mgasに比べて 3桁
程度大きく、CO–0.31+0.11は明らかに自己重力的に束縛されていない分子雲であ
ることがわかる。力学的タイムスケール τd(≡ S/σV)は τd = 4.8× 104年と評価され
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た。運動エネルギーは式Ek = 3Mgasσ2V/2から、Ek = 6× 1050 ergと評価された。
CO–0.31+0.11に −60 km s−1 clumpが含まれるとすれば、サイズパラメータは
S = 2.3 pc、速度分散はσV = 50.1 km s−1となり、分子ガス質量はMgas = 1.4×104、
ビリアル質量はMVT = 1.1× 107 M⊙、力学的タイムスケールは τd = 4.6× 104年、
運動エネルギーはEk = 1× 1051 ergとなる。これらの物理量は全て表 5.1に記して
ある。
表 5.1: CO–0.31+0.11の物理量
Parameters −60 km s−1 clump
Not included Included
S [pc] 2.2 2.3
σV [km s−1] 43.9 50.1
Mgas [M⊙] 1.1× 104 1.4× 104
MVT [M⊙] 8.3× 106 1.1×107
τd [yr] 4.8× 104 4.6× 104
Ekin [erg] 6× 1050 1× 1051
5.3.3 対応天体
他波長域における CO–0.31+0.11の対応天体の有無を確かめるために、図 5.4に
Herschelで観測された遠赤外線イメージ (Molinari et al. 2011)、Very Large Array
(VLA)で観測された波長 6 cmの電波連続波イメージ*1、Spitzer衛星で観測された
中間赤外線イメージ (Ramı´rez et al. 2008; Churchwell et al. 2009)、およびChandra
衛星で観測された広帯域X線イメージ (Muno et al. 2009)を示す。
Herschelの波長 160 µmのイメージで、CO–0.31+0.11の東側に沿うように対応天
体があることがわかる [図 5.4(a)]。この構造はHerschelで観測された他の波長帯 (70
µm, 250 µm, 350 µm, 500 µm)のイメージでも確認することができ、CO–0.31+0.11
に含まれるダストからの放射であると考えられる。これら遠赤外線強度をプランク
関数でフィッティングすることにより求めたダスト温度は Td ∼ 28 Kであった。こ
*1VLA のイメージは National Radio Astronomy Observatory (NRAO) VLA Archive Survey
(NVAS)の webページ (http://archive.nrao.edu/nvas/)で公開されているものを用いた。
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図 5.4: (a) Herschelで観測された波長 160 µmの遠赤外線イメージ (Molinari et al.
2011)。(b) VLAで観測された波長 6 cmの電波連続波イメージ。(c) Spitzerで観測
された中間赤外線の三色合成図 (Ramı´rez et al. 2008; Churchwell et al. 2009)。(d)
Chandraで観測された広帯域X線イメージ (Muno et al. 2009)。シアンの丸はMuno
et al. (2009)によってカタログ化された X線点源の位置を示す。黄色の丸は CO–
0.31+0.11の対応天体候補であるCXOGC174426.3–290816の位置を示す。白の等高
線はCO–0.31+0.11のCO J=3–2輝線の積分強度。等高線は 150 K km s−1から 50
K km s−1おきに描いてある。
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れは CMZで典型的なダスト温度である (Molinari et al. 2011)。電波連続波源や明
るい恒星はCO–0.31+0.11方向に検出されていなかった [図 5.4(b)および (c)]。CO–
0.31+0.11の CO J=3–2輝線放射と重なる位置に、カタログ化されている X線点
源を 2つ発見した [図 5.4(d)]。片方は (l, b) = (−0.3069◦, +0.1148◦)の位置にある
CXOGC174426.3–290816であり、他方は (l, b) = (−0.3267◦, +0.1107◦)の位置にあ
る CXOGC174424.3–290924である。X線点源カタログ (Muno et al. 2009)によれ
ば、CXOGC174426.3–290816は硬X線源として観測されるため、これは銀河系中心
部に位置する可能性がある。一方で、CXOGC174424.3–290924は軟X線源として観
測され、これは銀河系中心部よりも手前に位置する天体である可能性が高い。
5.4 議論
5.4.1 CO–0.31+0.11の起源
CO–0.31+0.11はその空間的な小ささ (S ∼ 2 pc)、極端に大きい速度分散 (σV ≥
43.9 km s−1)、そして高いCO J=3–2/J=1–0輝線強度比 (R3−2/1−0 > 0.8)で特徴付
けられる分子雲である。また、特異な位置–速度構造を示し、l–V図上では “レ”の字
形を [図 5.2(b)]、b–V図上で “W”の字形を示す [図 5.2(c)]。HVCCの広い速度幅の
起源としては、大質量原始星からの双極流や超新星爆発や分子雲衝突が考えられる
(Tanaka et al. 2014)。しかしながら、同方向に明るい恒星は検出されず、大質量原
始星からの双極流が起源であるとは考えにくい。また、電波連続波やX線イメージ
からも超新星爆発の痕跡は確認できず、速度VLSR ≃ −180 km s−1から−120 km s−1
に見られる直線的な速度構造は超新星爆発による膨張運動では説明できない。分子
雲衝突でCO–0.31+0.11を説明するためには、VLSR " −200 km s−1もの非常に大き
な速度で不自然な軌道上を運動する孤立分子雲が必要となる。さらにこの場合、この
高速度雲が衝突するのはVLSR ≃ −100 km s−1の速度にある広がった成分であると解
釈できる [図 5.2(b)および図 5.3参照]。この仮説に従えば、高速度雲はVLSR ≃ −100
km s−1の分子雲中に空洞を作るはずであるが (Habe & Ohta 1992)、このような空
洞は検出されていない。したがって、分子雲衝突も CO–0.31+0.11の起源としては
考えにくい。
HVCCの起源の可能性として、他には「重力散乱モデル」が挙げられる。これは、
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重い点状天体の近傍を分子雲が通りすぎる際に、重力的に急加速されることで広い
速度幅が生じ、HVCCとして観測されるというシナリオである。重力散乱モデルは、
莫大な運動エネルギーを有するHVCCの 1つであるCO–0.40–0.22の起源を説明す
る上で、近年私たちが提案したモデルである (図 1.11; Oka et al. 2016)。このモデ
ルに従えば、CO–0.40–0.22は 105 M⊙の点状重力源により振り動かされた分子雲と
して説明される。さらに近年のALMA観測により、私たちはCO–0.40–0.22中にそ
の重力源と考えられる点状電波連続波源 (CO–0.40–0.22∗)を発見しており (図 1.12)、
これは IMBHの有力候補天体である (Oka et al. 2017)。CO–0.40–0.22同様に、重力
散乱モデルでCO–0.31+0.11の運動が説明できる可能性がある。
5.4.2 重力散乱モデル
莫大な質量を有する点状重力源の近傍を運動するガス雲は、その近心点を通過す
る間、潮汐力により引き伸ばされ広い速度幅を有し、急峻な速度勾配を示す (e.g.,
Gillessen et al. 2012, 2013)。CO–0.31+0.11の形成機構として重力散乱モデルが適
用できるかどうかを確認するために、様々なケプラー軌道の位置–速度平面上におけ
る振る舞いを調べる。
銀河面と平行方向にX軸をとり、視線方向と平行に Y 軸をとる。質点は座標原点
(X, Y ) = (0 pc, 0 pc)にあるとする。試験粒子の初期位置 (X, Y ) = (X0, Y0)、初
速度 (VX , VY ) = (0 km s−1, VY 0)、中心質量M0を変化させ、その試験粒子が位置–
速度図上にどのような軌道を描くかを調べる。各パラメータの探索範囲はX0 = 1–7
pc、Y0 = 1–7 pc、VY 0 = (−1)–(−10) km s−1、M0 = 104–106 M⊙である。その結果、
(X0, Y0, VY 0, M0) = (3 pc, 6 pc,−5 km s−1, 2× 105 M⊙)の組が、CO–0.31+0.11
の l–V図をうまく再現することがわかった。
図 5.5に、(X0, Y0, VY 0, M0) = (3 pc, 6 pc,−5 km s−1, 2× 105 M⊙)で再現され
るケプラー軌道と、その位置–速度図を示す。中心質量の位置は l = −0.311◦とし、
軌道のシステム速度はVLSR = −165 km s−1とした。分子雲との対応をより詳細に確
認するため、このケプラー軌道は図 5.3に示す速度チャネル図上にも投影している。
CO–0.31+0.11の中心部は、大きな離心率を持つ軌道上を高速で運動する分子ガス
として説明できる。CO–0.31+0.11の形成タイムスケールは∼ 105年と評価される。
このモデルに従えば、分子ガスは近心点 (l ∼ −0.31◦)を通過する間に潮汐力により
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圧縮され加熱されるはずである。近心点における分子ガスの速度は VLSR = −122.8
km s−1 (VY 0 = 42.2 km s−1)である。CO J=3–2/J=1–0輝線強度比は VLSR = −160
km s−1から−120 km s−1の速度帯において特に高くなっており [R3−2/1−0 > 1.5; 図
5.2(d)]、これは分子ガスが潮汐圧縮を受けて加熱されたことに起因する可能性があ
る。すなわち、高いCO輝線強度比の原因も重力散乱モデルで説明できる。
5.4.3 中間質量ブラックホールの存在示唆
重力散乱モデルが正しいとすれば、近心点までの距離 0.13 pcよりも有意に小さい
領域に 2× 105 M⊙もの質量が集中していなければならない。この場合、質量密度は
ρ ! 2×107 M⊙ pc−3となる。この質量密度は、銀河系中心部に位置する大質量星団で
あるArches星団の質量密度に比べ2桁以上大きく (Espinoza et al. 2009)、銀河系内で
最も高密度な球状星団の 1つであるM15の中心部の質量密度 ρ ∼ 2×107 M⊙ pc−3と
同程度である (Djorgovski & King 1984)。しかしながら、大質量星団がCO–0.31+0.11
を駆動する重力源であることは、明るい恒星が同方向に検出されないことに矛盾す
る。また、星団が分子雲中に深く埋もれていて恒星からの放射がダストに吸収されて
いる場合でも、周囲のダストは加熱され再放射を行うため、星団の存在は赤外線観測
で間接的に確認できる。波長 8 µmの Spitzerイメージから−0.3◦ ≤ l ≤ −0.33◦およ
び 0.09◦ ≤ b ≤ 0.13◦の範囲のにおける光度は νLν = 1.4× 1038 erg s−1 ≃ 4× 104 L⊙
と評価される。すなわち、この領域に星団が埋もれているとしても、その光度は高々
105 L⊙以下であると推測できる。質量が 2× 105 M⊙でありかつその光度が 105 L⊙
以下であるような星団は、中性子星やブラックホールのような暗い天体を多量に含ん
でいることになり、これは通常の星団では有り得ない。したがって、CO–0.31+0.11
の駆動源としては、2× 105 M⊙の質量を有する暗い点状天体、すなわち重い IMBH
であると解釈できる。
いくつかの矮小銀河には中心核として重い IMBH(∼ 105 M⊙)が潜んでいること
が、可視光やX線観測により示唆されている (Reines et al. 2013; Moran et al. 2014;
Baldassare et al. 2015)。銀河系のような大きい銀河は、その周りのより小さい銀河
と相互作用し合体することで成長してきたと一般に考えられている。銀河系中心" 1
kpcの領域の恒星の赤外線観測から、銀河系は∼ 2× 108 yr前に衛星銀河との合体
を経験していることが示唆されている (van Loon et al. 2003)。CO–0.31+0.11の形
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図 5.5: (a) 位置 (X, Y )=(0 pc, 0 pc)における質量 2 × 105 M⊙ の質点周りのケ
プラー軌道。軌道は位置 (X, Y )=(3 pc, 6 pc)を通り、そこでは質点に対して速度
(VX , VY )=(0 km s−1, −5 km s−1)を持つ。軌道面は銀画面と平行であるとする。経
過時間は (X, Y )=(3 pc, 6 pc)から測られるものとする。(b) b = 0.106◦における
CO J=3–2輝線の l–V図 (グレースケール)とそこへ投影された上記ケプラー軌道
(赤線)。システム速度は VLSR = −165 km s−1であるとする。赤い×印は図 5.3に
示したものに対応する。マゼンタの直線は質点の位置を示す。青の直線はX線点源
CXOGC174426.3–290816 (Muno et al. 2009)の銀経を示す。
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Pair bubbles
Orbiting cloud
Line of sight
図 5.6: CO–0.31+0.11の模式図。黒丸は IMBHを表す。赤および青の矢印はそれぞ
れ分子雲の運動方向を示す。
成に寄与している IMBHは、銀河系が成長する過程で取り込まれた矮小銀河の中心
核の名残である可能性がある。
重力散乱モデルは、b–V図上で円弧状に見える構造 [図 5.2(c)および図 5.3中のマゼ
ンタ破線; “Pair bubbles”]には適用できないため注意が必要である。Pair bubblesは
その位置–速度構造から重力源近傍で膨張運動をしていることが示唆される (図 5.3)。
図 5.2(c)からその膨張速度は∼ 30 km s−1、半径は∼ 1.5 pcと推測されるため、そ
の力学的タイムスケールは 5× 104 yrと評価される。したがって、膨張運動と双極
的な空間構造から、Pair bubblesは IMBHの 5× 104 yr前の活動に起因して形成さ
れたと解釈できる。これは重力散乱モデルから推測される CO–0.31+0.11の形成タ
イムスケール (∼ 105 yr)と矛盾しない。図 5.6に、CO–0.31+0.11の形成過程の模式
図を示す。
X線源CXOGC174426.3–290816 [図 5.4(d)]の位置 (l, b) = (−0.3069◦, +0.1148◦)
と重力散乱モデルにおける中心質量の位置は∼ 1 pcほどずれているものの (図 5.5)、
これは IMBHの候補天体である可能性がある。CXOGC174426.3–290816の 2–8 keV
帯におけるフラックスは∼ 9 × 10−15 erg cm−2 s−1である (Muno et al. 2009)。こ
れは同波長帯における Sgr A∗のフラックスよりも 1桁程度小さい (Baganoﬀ et al.
2003)。現時点ではこのX線源の正体は不明であり、それを解明するためにはより感
度の良い詳細なX線観測が必要である。
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実際に重力散乱モデルの妥当性および IMBHの存在を確認するためには、ALMA
等の電波干渉計を用いてCO–0.31+0.11の運動をより詳細に描き出し、より精密な
モデルにより中心質量の位置を制限し、そこに点状対応天体を発見することが本
質的である。実際にこのような手法により、CO–0.40–0.22の中に IMBH候補天体
CO–0.40–0.22∗を発見することに成功している (Oka et al. 2017)。様々な波長帯で
より感度の良い観測を実施することで、IMBHの存在が確認されることが期待され
る。加えて、銀河系中心核近傍に発見した 2つの小型HVCCは、分子雲にブラック
ホールが高速で突入することで駆動されている可能性がある (4章; Takekawa et al.
2017b)。銀河系内のブラックホール候補天体はこれまで 60個程度見つかっているが
(Corral-Santana et al. 2016)、このほとんどは明るいX線放射を伴うブラックホー
ルである。ブラックホールは、それが活動的か非活動的かに関わらず、周囲のガス
と重力相互作用するはずであり、その一部がHVCCとして観測されることが期待さ
れる。すなわち、HVCCは非活動的なブラックホールを検出するための鍵となる天
体種族である可能性がある。
5.5 まとめ
野辺山 45 m鏡および JCMTを用いたCOの回転遷移線によるCMZの広域サーベ
イ観測データから、HVCC CO–0.31+0.11を発見した。CO–0.31+0.11はHVCCの
中でも特に大きな速度幅を持ち (σV ≥ 43.9 km s−1)、高いCO J=3–2/J=1–0輝線強
度比 (R3−2/1−0 > 1.5)を示す。CO J=3–2輝線強度からその質量はMgas ∼ 104 M⊙、
運動エネルギーはEk ∼ 1051 ergと評価された。その起源としては、超新星爆発との
相互作用および分子雲衝突が考えられるが、それらを積極的に支持する観測結果は
得られなかった。
CO–0.31+0.11は銀経–速度図上で “レ”の字形を示し、その特徴的な挙動は2×105
M⊙の質点周りのケプラー運動でよく説明できることがわかった。加えて、高いCO
輝線強度比の原因もこのモデルで自然に説明できる。このモデルに従えば、0.1 pc
よりも小さい領域に 2× 105 M⊙もの莫大な質量が集中していることになり、これは
非活動的な IMBHの存在を示唆する。現時点では、超新星爆発起源や分子雲衝突起
源など他のシナリオを完全に棄却できるわけではないが、CO–0.31+0.11の形成に
中間質量ブラックホールが関わっている可能性を指摘したことは、中心核の形成・
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進化過程の研究を進める上で重要な成果である。
今後はさらにCO–0.31+0.11の起源に迫るために、まず衝撃波領域の探査を目的
とした SiO J=2–1輝線の観測を野辺山 45 m鏡を用いて実施する。また、定量的に
分子ガスの温度・密度を評価するために、CO J=4–3および 13CO J=3–2輝線の観
測を Atacama Submillimeter Telescope Experiment (ASTE) 10 m鏡を用いて実施
する。加えて、詳細な運動の把握および点状電波源の探査を目的とした高分解能観
測をALMAで実施する計画である。以上の追観測により、CO–0.31+0.11の起源解
明および IMBH候補天体が新たに発見されることが期待される。
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第6章 結論
銀河中心核への質量供給過程および超大質量ブラックホール (supermassive black
hole; SMBH)の形成過程の解明を目的として、銀河系中心部の高速度分子雲である核
周円盤 (circumnuclear disk; CND)および高速度コンパクト雲 (high-velocity compact
cloud; HVCC)に着目した観測的研究を行った。本研究の内容および成果の概要を
以下に記す。
銀河系中心核近傍への質量供給過程
CNDとその周囲の分子ガスとの物理的関係を調べるために、野辺山 45 m鏡を
用いたミリ波帯スペクトル線観測を実施した。その結果、CNDとそれに隣接
する巨大分子雲M–0.13–0.08を 3次元的に繋ぐ構造 “bridge”を発見した。観測
された bridgeの位置–速度構造は、CNDの非対称部であるNLEとその直ぐ手
前に位置する巨大分子雲M–0.13–0.08が衝突しているとすればうまく説明でき
る。輝線強度比の解析から、bridgeの化学的性質もCNDとM–0.13–0.08の中
間的であることがわかった。また、SiO分子がbridgeの根元で増加傾向にあり、
これは強い衝撃波の存在を示唆する。以上の解析結果は、NLEとM–0.13–0.08
が衝突しているという考えに矛盾しない。このように分子雲同士が衝突するこ
とにより、運動エネルギーの散逸および角運動量の損失が引き起こされ、中心
核への質量供給が促進されていると考えられる。本研究により、CNDとその
周りの分子雲との物理的関連性が初めて示され、中心核周り 10 pc領域の分子
ガスを中心核方向へと落下させる具体的な物理過程が提示されたことは、銀河
系の質量供給過程の研究において意義深い。
小型高速度コンパクト雲の発見
JCMTを用いて銀河系中心∼ 20 pcの領域についてHCN J=4–3および J=3–2
輝線による詳細なイメージング観測を行った。これら観測の中で、HVCCの
中でも特にサイズの小さい (d ∼ 1 pc)小型HVCCを CNDの近傍に 2つ新た
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に発見した。いずれの小型HVCCも空間構造に乏しく、位置–速度図上で隣接
する他の分子雲から速度負方向に直線的に突き出すような形を示す。このよう
な空間–速度構造は、コンパクトな重力源が高密度分子雲に高速突入すること
で生成される可能性がある。小型HVCCの持つ運動エネルギーと同方向に他
波長における対応天体が確認されないことから、恒星質量ブラックホールの突
入により小型HVCCが駆動されていると考えられる。これら小型 HVCCは、
X線観測等の従来の方法では検出されない伴星を持たない孤立ブラックホール
を発見するための手がかりになる種族である可能性がある。
高速度コンパクト雲CO–0.31+0.11の発見
野辺山 45 m鏡および JCMTにより取得されたCO輝線による銀河系中心領域
の広域イメージング観測データから、HVCC CO–0.31+0.11を発見した。CO–
0.31+0.11は異常に広い速度幅 (∆V ! 100 km s−1)と高い CO J=3–2/J=1–0
輝線強度比を有し、銀経–速度図上で “レ”の字形を示す。この特徴的な挙動は
2 × 105 M⊙の質点周りのケプラー運動でうまく説明できることがわかった。
このモデルに従えば、高い CO輝線強度比は強い重力場における潮汐圧縮に
起因すると解釈することができる。以上の結果と、他波長域で対応天体が検
出されないことから、CO–0.31+0.11は 2 × 105 M⊙の中間質量ブラックホー
ル (intermediate-mass black hole; IMBH)を内包している可能性がある。今後、
より詳細に CO–0.31+0.11を観測することで IMBH候補天体が検出されるこ
とが期待される。それが確認されれば、CO–0.40–0.22∗に次いで銀河系内で発
見された 2番目の IMBH候補天体となる。このような IMBHは、いずれ中心
核 SMBHの成長に寄与するはずである。
近年、大型電波干渉計 Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA)
が本格的に稼働し、近傍銀河の分子ガスも 10 pcを切る空間分解能で観測できるよう
になってきた。観測装置の空間分解能の向上により、近傍銀河と銀河系の中心核周り
の環境を同じ空間スケールで比較した研究が行えるようになり、さらに銀河中心核
への質量供給過程の理解が進むことが期待される。また、銀河系外HVCCが発見さ
れれば、HVCCの研究はさらに広がりを見せるはずである。本論文で示したように、
宇宙に無数に潜む孤立ブラックホールの一部はHVCCとして検出できる可能性があ
る。今後ALMAにより実施する高分解能観測により、小型HVCCやCO–0.31+0.11
内にブラックホール候補天体が点源として検出されることが期待される。実際にブ
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ラックホールの存在が確認されれば、これは中心核SMBHの起源解明に大きく貢献
することになる。
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付 録A 輻射輸送
A.1 輻射を表す諸量
A.1.1 輝度
ある微小面積 dAを通って、微小立体角 dΩの方向に、微小時間 dtの間に流れて
いく、周波数 νから ν + dνの輻射エネルギー量を輝度 (brightnessもしくは specific
intensity)という。すなわち輝度 Iνは
dE = Iν dAdΩ dt dν (A.1.1)
で定義される。単位は erg s−1 cm−2 sr−1 Hz−1である。輝度は一般に、場所・方向・
周波数に依存する量である。
微小体積 dV から微小立体角 dΩの方向に放出される、周波数 νから ν + dνの輻
射エネルギー量 (輻射のエネルギー密度) uν(Ω)は
dE = uν(Ω) dV dΩ dν (A.1.2)
で定義される。光速 cを用いれば dV = c dAdtと表すことができるので
dE = uν(Ω) c dAdt dΩ dν (A.1.3)
となる。したがって、
uν(Ω) =
Iν
c
(A.1.4)
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図 A.1: 輝度の不変性の説明図
である。立体角積分されたエネルギー密度 uν [erg cm−3 Hz−1]は
uν =
1
c
∫
Iν dΩ (A.1.5)
であり、平均輝度 Jνを
Jν ≡ 1
4π
∫
Iν dΩ (A.1.6)
で定義すれば
uν =
4π
c
Jν (A.1.7)
となる。等方的な輻射の場合は Iν = Jνなので
uν =
4π
c
Iν (A.1.8)
となる。
輻射の経路に沿って輝度は保存される。ここでそれを示す。図A.1に示すように、
面積要素 dSを通って、色々な方向に輻射の流れがあるとする。その一部が、dSに
垂直な方向から角度 θの方向にある、別の面積要素 dS ′を照射している場合を考え
る。そして、dSから rだけ離れた dS ′を見込む微小立体角 dΩに微小時間 dtの間に
流れてゆく輻射エネルギー量を dEとする。
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面素 dSの θ方向への投影成分が dS cos θであることを考慮すると、
dE = Iν (dS cos θ) dΩ dt dν (A.1.9)
となる。
r2dΩ = dS ′ cos θ′ (A.1.10)
なので、これを式 (A.1.9)に代入すると
dE = Iν (dS cos θ) (dS
′ cos θ′) dt dν r−2 (A.1.11)
となる。一方で、dSから dS′へ流れ込む輻射エネルギー dE ′は
dE ′ = I ′ν (dS
′ cos θ′) dΩ′ dt dν (A.1.12)
であり、
r2dΩ′ = dS cos θ (A.1.13)
なので、これを式 (A.1.12)に代入すると
dE ′ = I ′ν (dS
′ cos θ′) (dS cos θ) dt dν r−2 (A.1.14)
となる。dS、dS′間で輻射の吸収や放出がなければ、エネルギー保存則から
dE = dE ′ (A.1.15)
なので、式 (A.1.11)と式 (A.1.14)から
Iν (dS cos θ) (dS
′ cos θ′) dt dν r−2 = I ′ν (dS
′ cos θ′) (dS cos θ) dt dν r−2 (A.1.16)
となる。したがって
Iν = I
′
ν (A.1.17)
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が成り立つ。すなわち輝度は輻射の経路に沿って保存される。
A.1.2 輻射流束 (フラックス密度)
微小面積 dAを通って、微小時間 dtの間に流れていく、周波数 νから ν + dνの輻
射エネルギー量を輻射流束 (フラックス密度; flux density)という。フラックス密度
の単位は erg s−1 cm−2 Hz−1もしくは Jy (ジャンスキー)である。なお、1 Jy = 10−23
erg s−1 cm−1 Hz−1である。フラックス密度Fνは、輝度 Iνの考えている面積に垂直
な方向の成分 Iν cos θを立体角 dΩで積分して得られる。すなわち
Fν =
∫
Iν cos θ dΩ =
∫
Iν cos θ sin θ dθdφ (A.1.18)
である。フラックス密度を全周波数で積分したもの
F =
∫ ∞
0
Fν dν (A.1.19)
は全輻射流束 (total flux)と呼ばれる。
図A.2のように、半径R0の球形の天体が輝度 Iν の等方的な輻射を行なっている
場合を考える。天体の中心OからR (> R0)だけ離れた点 Pにおけるフラックス密
度を Fνとする。ただし、考える面素と天体の方向 (OP)は垂直であるとする。
PR0
R
θ
c
θ
O
図 A.2: フラックス密度が距離の逆二乗則に従うことの説明図
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このとき
Fν =
∫
Iν cos θ dΩ =
∫
Iν cos θ sin θ dθdφ
= Iν
∫ 2π
0
dφ
∫ θc
0
cos θ sin θ dθ = Iν × 2π × 1
2
sin2 θc (A.1.20)
となり、sin θc = R0/Rより
Fν = πIν
(
R0
R
)2
(A.1.21)
となる。すなわち、フラックス密度は距離の逆二乗則に従う。R = R0 (θc = π2 )と
すれば
Fν = πIν (A.1.22)
となる。つまり、天体が等方的な輻射を行なっている場合、天体表面でのフラック
ス密度は輝度に πをかけたものに等しい。
天体の温度が T で黒体放射をしている場合、その輝度はプランク分布 Bν(T )に
従う。
Iν = Bν(T ) =
2hν3
c2
1
exp
(
hν
kT
)− 1 (A.1.23)
ここで、hはプランク定数、cは光速、kはボルツマン定数である。等方的な黒体放
射を行なう天体表面でのフラックス密度は式 (A.1.22)と式 (A.1.23)から
Fν = πBν(T ) (A.1.24)
となる。したがって全輻射流束 F は
F =
∫ ∞
0
Fν dν = π
∫ ∞
0
Bν(T ) dν
= π
2h
c2
(
kT
h
)4 ∫ ∞
0
x3
ex − 1 dx = π
2h
c2
(
kT
h
)4 π4
15
= σT 4 (A.1.25)
と計算でき T 4に比例することがわかる。これをシュテファン・ボルツマンの法則
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(Stefan-Boltzmann law)という。ここで
σ ≡ 2π
5k4
15c2h3
= 5.67× 10−5 erg s−1 cm−2K−4 (A.1.26)
はシュテファン・ボルツマン定数と呼ばれる。
A.1.3 光度
天体から単位時間当たりに放出される輻射エネルギー量を光度 (luminosity)とい
う。光度は全輻射流束を面積分することで得られる。
L =
∫
FdS (A.1.27)
半径R0の球形の天体からの輻射が等方的で、天体表面における全輻射流束をF0と
すると、その天体の光度 Lは
L =
∫
F0dS = 4πR
2
0F0 (A.1.28)
と表される。一方で、この天体から Rだけ離れた位置における全輻射流束を F と
し、天体と位置Rの間で放射や吸収がないとすれば、光度 Lは
L = 4πR2F (A.1.29)
と表される。すなわち
F = F0
(
R0
R
)2
=
L
4πR2
(A.1.30)
となる。
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A.1.4 輝度温度
天体の輝度 Iνをプランクの法則 (A.1.23)を用いて温度に換算したものを輝度温度
(brightness temperature)という。すなわち輝度温度 TBは
TB ≡ hν
k
{
ln
(
1 +
2hν3
c2Iν
)}−1
(A.1.31)
で定義される。放射源が黒体ならば、その温度と輝度温度は一致するが、一般には
放射源の温度と異なる。
観測周波数 νに対して、hν ≪ kT が成り立つ時、式 (A.1.23)は
Iν =
2kTν2
c2
(A.1.32)
と近似できる。この近似をRayleigh-Jeans近似という。このとき、輝度温度 TBは
TB =
c2
2kν2
Iν =
λ2
2k
Iν (A.1.33)
と表され、輝度に比例する。
A.2 輻射輸送方程式
A.2.1 放射
物質中を通過する放射 (ビーム)を考えると、媒質による放射や吸収により放射強
度は一般に一定ではなくなる。放射係数 jは、微小立体角 dΩの方向に、微小体積
dV から微小時間 dtに放出されるエネルギー量として、
dE = j dV dΩdt (A.2.1)
で定義される。単色 (周波数 νから ν + dν)の放射係数も同様に
dE = jν dV dΩdtdν (A.2.2)
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と定義される。ここで jνの単位は erg cm−3 s−1 sr−1 Hz−1である。一般に、放射係
数は放射の起こる方向に依存する。等方的な放射体については
jν =
1
4π
Pν (A.2.3)
と書ける。ここで Pνは微小体積における周波数 νから ν + dνの放射電力である。
また、自発放射は輻射率 ϵνにより定義されることもある。輻射率は、周波数 νか
ら ν + dνにおいて、単位質量を持つ放射体が、微小時間に自発的に放出するエネル
ギー量として定義される。単位は erg g−1 s−1 Hz−1である。もし放射が等方的ならば
dE = ϵνρ dV dtdν
dΩ
4π
(A.2.4)
となる。ここで ρは放射体の質量密度である。上の 2つの dEの表現を比較すれば、
ϵνと jνの間には
jν =
ϵνρ
4π
(A.2.5)
の関係があることがわかる。
距離 dsを断面積 dAのビームが伝わる時に通過する体積は dV = dAdsである。輻
射強度の定義
dE = Iν dAdΩ dt dν (A.2.6)
から、ビームが距離 ds伝わる時の強度変化は
dIν
ds
=
dE
dAdΩdtdνds
=
dE
dV dΩdtdν
(A.2.7)
と表される。したがって、物質中の自発放射によりビームに加えられる放射強度は
dIν = jν ds (A.2.8)
と表される。
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A.2.2 吸収
距離 dsを伝わる間のビーム強度の損失を表す吸収係数 αν [cm−1]を
dIν = −ανIν ds (A.2.9)
のように定義する。断面積 σν [cm−2]の粒子 (吸収体)が個数密度 n [cm−3]で一様に
分布しているとする。ここに断面積 dAのビームが照射され距離 ds進んだ場合の吸
収体の効果を考える。ビームが通過した領域内の吸収体の数は ndAdsである。吸収
体の密度が希薄ならば、全吸収断面積は σνndAdsである。したがってビームが吸収
体に遮られることによるエネルギー変化量は
dIνdAdΩdtdν = −Iν(nσνdAds)dΩdtdν (A.2.10)
となる。したがって
dIν = −nσνIν ds (A.2.11)
となり、吸収係数の定義から
αν = nσν (A.2.12)
となる。ανはしばしば
αν = ρκν (A.2.13)
と書かれる。ρは質量密度で κν [cm2 g−1]は質量吸収係数と呼ばれる。
A.2.3 輻射輸送方程式
物質中での放射と吸収どちらも考慮すれば、放射強度の変化は、式 (A.2.8)および
式 (A.2.9)より
dIν
ds
= −ανIν + jν (A.2.14)
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で表される。これを輻射輸送方程式という。吸収係数αν、放射係数 jνが既知であれ
ば比較的容易に解ける。ここで 2つの限られた場合を考える。
(1) 放射のみ : αν = 0
この場合
dIν
ds
= jν (A.2.15)
となり、この解は
Iν(s) = Iν(s0) +
∫ s
s0
jν(s
′) ds′ (A.2.16)
である。放射強度の増加は、放射係数を視線方向に沿って積分したものに等しい。
(2) 吸収のみ : jν = 0
この場合
dIν
ds
= −ανIν (A.2.17)
となり、この解は
Iν(s) = Iν(s0) exp
[
−
∫ s
s0
αν(s
′) ds′
]
(A.2.18)
となる。放射強度は、視線方向に沿って吸収係数を積分したものに応じた割り合い
で指数関数的に減少していく。
A.2.4 光学的厚みと源泉関数
光学的厚み (optical depth) τνを
dτν ≡ ανds (A.2.19)
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もしくは
τν ≡
∫ s
s0
αν(s
′) ds′ (A.2.20)
のように定義する。τν > 1を満たす媒質は「光学的に厚い (optically thick)」と表現
され、τν < 1を満たす媒質は「光学的に薄い (optically thin)」と表現される。光学
的に薄い媒質中では、光子は概ね吸収されることなしに伝わる事ができる。光学的
に厚い媒質中では、光子は吸収なしに伝わることはできない。
輻射輸送方程式 (A.2.14)は両辺を ανで割ることにより
dIν
dτν
= Iν + Sν (A.2.21)
と書くことができる。ここで Sνは
Sν ≡ jν
αν
(A.2.22)
で定義され、源泉関数と呼ばれる。熱平衡状態の場合は、源泉関数はプランク関数
に一致する。すなわち
Sν = Bν(T ) = 2hν
3
c2
1
exp
(
hν
kT
)− 1 (A.2.23)
となる。これを、Kirchhoﬀの法則という。
輻射輸送方程式 (A.2.21)の両辺に eτν をかけると
d
dτν
(Iν e
τν ) = Sνeτν (A.2.24)
となり、形式的な解として
Iν(τν) = Iν(0)e
−τν +
∫ τν
0
e−(τν−τ
′
ν)Sν(τ ′ν) dτ ′ν (A.2.25)
が得られる。Sνが一定だとすると
Iν(τν) = Iν(0)e
−τν + Sν(1− e−τν ) (A.2.26)
となる。τν →∞のとき、Iν → Sν となる。したがって、光学的に厚く (τν ≫ 1)熱
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平衡状態の天体からの放射は黒体放射とみなせる。
放射される光子の平均自由行程 (mean free path)は吸収体中を吸収されることな
く進むことができる平均距離として定義される。これは均一媒質の吸収係数と関係
付けることができる。式 (A.2.18)から、1つの光子が光学的厚み τνを持つ領域を通
過できる確率は e−τν であると言える。したがって、光子が通過することができる領
域の持つ光学的厚みの平均 ⟨τν⟩は
⟨τν⟩ =
∫ ∞
0
τνe
−τν dτν = 1 (A.2.27)
となる。また ⟨τν⟩は平均自由行程 lνにより
⟨τν⟩ = ανlν (A.2.28)
と表すことができる。よって
lν =
1
αν
=
1
nσν
(A.2.29)
が成り立つ。このように、均一媒質中において平均自由行程は、吸収係数の逆数で
与えられる。
A.3 スペクトル線
A.3.1 アインシュタイン係数
ある原子 (もしくは分子)について２つのエネルギー準位を考える (図A.3)。上位
準位 uの統計的重率を gu、下位準位 lの統計的重率を glとする。準位 uの原子 (分
子)は、エネルギー hν0の光子を放出することで準位 lに遷移する。同様に、準位 u
の原子 (分子)は、エネルギー hν0の光子を吸収することで準位 uに遷移する。
準位 uが lに自然に遷移する場合 (自発放射)を考える。自発放射による単位時間
当たりの遷移確率Aulは、アインシュタインのA係数と呼ばれる。放射される電磁
波のスペクトルは ν0でピークをとり、有限の幅を持つ。このスペクトルの形を表す
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関数としてラインプロファイル関数 φ(ν)が定義される。φ(ν)は∫ ∞
0
φ(ν) dν = 1 (A.3.1)
となるように規格化される。平均輻射強度 I¯を
I¯ ≡
∫ ∞
0
Iνφ(ν) dν (A.3.2)
で定義する。吸収による単位時間当たりの遷移確率をBluI¯で定義し、誘導放射によ
る単位時間当たりの遷移確率をBulI¯で定義する。BluおよびBulはアインシュタイ
ンのB係数*1と呼ばれる。
上位準位にある原子 (分子)と下位準位にある原子 (分子)の数密度をそれぞれ nu
および nlとする。熱平衡状態にある時、放射されるエネルギー量と吸収されるエネ
ルギー量は等しいので
nlBluI¯ = nuAul + nuBulI¯ (A.3.3)
が成り立つ。これを I¯について解くと
I¯ =
Aul/Bul
(nl/nu)(Blu/Bul)− 1 (A.3.4)
ΔE=hν
0
Level u, g
u
Level l, g
l
吸収放射
図 A.3: 2つのエネルギー準位の概念図
*1B係数を輻射場の平均エネルギー密度 U¯ を用いて、B′luU¯ で定義する場合もある。ただし、U¯ =
4πI¯/cである。Blu を BluI¯ で定義された B 係数とすれば、B′lu = 4πBlu/cの関係がある。
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となる。熱平衡状態ではエネルギー分布はボルツマン分布に従うので、
nl
nu
=
gl exp(−E/kT )
gu exp{−(E + hν0)/kT} =
gl
gu
exp
(
hν0
kT
)
(A.3.5)
が成り立ち、
I¯ =
Aul/Bul
(glBlu/guBul) exp(hν0/kT )− 1 (A.3.6)
と書ける。一方で、熱平衡状態では
I¯ = Bν(T ) =
2hν30
c2
1
exp(hν0/kT )− 1 (A.3.7)
と表されるはずなので、上の 2つの式を比較して
glBlu = guBul (A.3.8)
Aul =
2hν30
c2
Bul (A.3.9)
が得られる。これをアインシュタインの関係という。
A.3.2 アインシュタイン係数を用いた輻射輸送方程式
自発放射による微小エネルギー変化は
dEe(ν) = hν0nuAulφe(ν) dV
dΩ
4π
dtdν (A.3.10)
と表すことができる。同様に、吸収によるエネルギー変化は
dEa(ν) = −hν0nlBluIνφa(ν) dV dΩ
4π
dtdν (A.3.11)
と表され、誘導放射によるエネルギー変化は
dEs(ν) = hν0nuBulIνφe(ν) dV
dΩ
4π
dtdν (A.3.12)
と表すことができる。φe(ν)とφa(ν)は厳密には異なるが、ここではφe(ν) = φa(ν) ≡
φ(ν)とする。微小体積 dV は輻射に沿った方向の線素 dsとそれに垂直な面積素片
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dAを用いれば dV = dAdsとなる。これらエネルギー変化が合わさって、輻射強度
の変化 dIνとなる。すなわち
dEe(ν) + dEa(ν) + dEs(ν) = dIν dAdΩdtdν
=
[
hν0
4π
(nuBul − nlBlu)φ(ν)Iν + hν0
4π
nuAulφ(ν)
]
dsdAdΩdtdν (A.3.13)
したがって、
dIν
ds
= −hν0
4π
(nlBlu − nuBul)φ(ν)Iν + hν0
4π
nuAulφ(ν) (A.3.14)
を得る。これがアインシュタイン係数を用いて書かれた輻射輸送方程式である。放
射係数 jνおよび吸収係数 ανで書かれた輻射輸送方程式 (A.2.14)は
dIν
ds
= −ανIν + jν
である。したがって、式 (A.2.14)と (A.3.14)を比較すれば、放射係数および吸収係
数はアインシュタイン係数を用いて
jν =
hν0
4π
nuAulφ(ν) (A.3.15)
αν =
hν0
4π
(nlBlu − nuBul)φ(ν)
=
hν0
4π
nlBlu
(
1− glnu
gunl
)
φ(ν) (A.3.16)
と表すことができる。ここでアインシュタインの関係式 (A.3.8)を用いた。したがっ
て、源泉関数 Sνは
Sν ≡ jν
αν
=
2hν30
c2
(
gunl
glnu
− 1
)−1
(A.3.17)
と表すことができる。
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A.3.3 励起温度
2つの準位について
nu
nl
=
gu
gl
exp
(
− hν0
kTex
)
(A.3.18)
で定義される温度 Texを励起温度という。励起温度は一般に各準位間で異なる。局
所熱力学平衡 (local thermodynamic equilibrium; LTE)が成り立つ場合、励起温度
Texは熱運動による運動温度 Tkに一致し、全ての準位間で等しくなる。この場合の
励起温度はLTE温度と呼ばれることもある。天体からの熱放射を観測する限り、輝
度温度<LTE温度<運動温度 である。
アインシュタインの関係式 (A.3.8)、(A.3.9)および (A.3.18)を式 (A.3.16)に代入
すると、吸収係数は励起温度 Texを用いて
αν =
c2
8πν20
gu
gl
nlAul
{
1− exp
(
− hν0
kTex
)}
φ(ν) (A.3.19)
=
c2
8πν20
nuAul
{
exp
(
hν0
kTex
)
− 1
}
φ(ν) (A.3.20)
と表される。また、源泉関数 Sνは、励起温度 Texを用いて
Sν = 2hν
3
0
c2
1
exp
(
hν0
kTex
)
− 1
= Bν(Tex) (A.3.21)
と表される。
A.3.4 柱密度
星間物質のスペクトル線観測で得られるプロファイルφ(ν)は通常ガウス関数に近
い形をしている。その線幅は天体内での大局的な運動 (重力収縮や膨張など)や乱流
運動によるドップラーシフトの重ね合わせで決まる。以下では近似的に、
φ(ν) ∼ 1
∆ν
(A.3.22)
として扱う。ここで、∆ν はスペクトル線の半値全幅である。スペクトル線の周波
数 νは放射源の視線速度に変換できるため、線幅を速度で表せば∆V = c∆ν/ν0と
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なる。
光学的厚み τν は吸収係数 (式 A.3.20)を視線方向に積分することで得られる。し
たがって
τν =
∫ s0
0
αν ds =
c3
8πν30
NuAul
{
exp
(
hν0
kTex
)
− 1
}
1
∆V
(A.3.23)
と表すことができる。ここでNuは
Nu ≡
∫ s0
0
nu ds (A.3.24)
で定義され、柱密度と呼ばれる。柱密度は個数密度を視線方向に積分した量で、ス
ペクトル線強度から放射源の物理状態を評価する際によく用いられる。
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付 録B 分子雲の物理量とスペクトル
線強度の関係
ここでは、分子雲中の直線分子の回転遷移を考え、その分子雲の持つ物理量とス
ペクトル線強度の関係性について述べる。
B.1 非局所熱力学平衡
2つの準位について
nu
nl
=
gu
gl
exp
(
− hνul
kTex,ul
)
で定義される温度 Tex,ulを励起温度という (付録A.3.3参照)。ここで、nu、nlはそれ
ぞれ上位・下位準位にある分子の個数密度、gu、glはそれぞれの統計的重率、νulは
遷移 u → lにより放射される電磁波の周波数であり、hはプランク定数、kはボル
ツマン定数である。全ての遷移での励起温度が等しい場合を局所熱力学平衡 (local
thermodynamic equilibrium; LTE)という*1。しかし希薄な分子雲においては、多く
の場合、各準位の占有数をTexが一定になるように保つことはできない。例えば、分
子間の衝突頻度が少なすぎれば、上位準位の占有数は衝突励起により増えることな
く自発放射により次第に減っていき LTEの場合よりずっと少なくなるであろうし、
下位準位の占有数は反対にLTEの場合よりも多くなるであろう。このような場合を
非局所熱力学平衡 (non-LTE)という。
分子雲中の分子の各準位の占有数は、その温度や密度 (分子同士の衝突頻度)に応
じて、自発放射・吸収・誘導放射を伴いながら変化する。つまり、各準位の占有数
を全て把握することができれば、各遷移間の励起温度 (Tex,ul)も求めることができ、
*1厳密には全ての遷移での励起温度が等しいかつ励起温度 (Tex)が運動温度 (Tk)に等しい場合を
LTEというが、Tex ̸= Tk の場合でも Tex が遷移毎に違わないということを指して LTEということ
もある。
155
そこから輝線強度を予言することができる。LTEにおいては各準位の占有数は温度
Texのボルツマン分布に従うので、これを利用することで物理量を評価することがで
きる。しかし、non-LTEの場合は、各占有数はそれぞれに対して方程式を立てそれ
を解くことで求めなければならない。以下では、その解くべき方程式を導出する。
B.2 統計平衡方程式
分子雲中の輻射場を Iνとする。ある分子の i→ j遷移による輝線放射のラインプ
ロファイル関数を φij(ν)とする。なお φij(ν)は νijでピークを持ち、∫ ∞
0
φij(ν) dν = 1 (B.2.1)
のように規格化されているものとする。全立体角で平均した輻射強度を
Jν ≡ 1
4π
∫
Iν dΩ (B.2.2)
で定義し、さらにそれをラインプロファイル関数 φij(ν)で重み付けした平均強度を
J¯ij ≡
∫
Jνφij(ν) dν (B.2.3)
で定義する。Iν は場所や放射の方向、周波数に依存するため扱いづらい。そこで、
J¯ijを導入し、分子雲は均一のもの (密度や温度が場所に依らない)であると仮定し、
微小領域での輻射強度は、どの方向も νij付近の周波数では概ね J¯ij程度と考える。
今考えている分子のエネルギー準位 iにおける単位体積あたりの占有数を niとす
る。すなわち、
∑
ni = nmolである。ここで nmolは考えている分子の個数密度であ
る。niの微小時間での変化量 (dni/dt)を考える。niを変化させる要因としては、自
発放射、誘導放射、吸収、そして衝突による遷移である。遷移 i→ jに関するアイ
ンシュタインのA係数、B係数、衝突確率をそれぞれAij、Bij、Cijとすれば、微小
時間 dtの間に準位 iから準位 j(i > j)に下降することによる占有数 niの変化量は、(
dni
dt
)down
i→j
=
i−1∑
j=0
[
ni
(
Aij +BijJ¯ij + Cij
)]
(B.2.4)
と書くことができる。また、準位 jから準位 i(i > j)に微小時間 dtの間に励起され
156
ることによる占有数 niの変化量は、(
dni
dt
)up
j→i
=
i−1∑
j=0
[
nj
(
BjiJ¯ji + Cji
)]
(B.2.5)
と書くことができる。さらに、準位 jから準位 i(j > i)に微小時間 dtの間に降下す
ることによる占有数 niの変化量は、(
dni
dt
)down
j→i
=
imax∑
j=i+1
[
nj
(
Aji +BjiJ¯ji + Cji
)]
(B.2.6)
と書くことができる。加えて、準位 iから準位 j(j > i)に微小時間 dtの間に励起さ
れることによる占有数 niの変化量は、(
dni
dt
)up
i→j
=
imax∑
j=i+1
[
ni
(
BijJ¯ij + Cij
)]
(B.2.7)
と書くことができる。したがって、占有数 niの時間変化量は、
dni
dt
= −
(
dni
dt
)down
i→j
+
(
dni
dt
)up
j→i
+
(
dni
dt
)down
j→i
−
(
dni
dt
)up
i→j
= −
i−1∑
j=0
[
ni
(
Aij +BijJ¯ij + Cij
)− nj (BjiJ¯ji + Cji)]
+
imax∑
j=i+1
[
nj
(
Aji +BjiJ¯ji + Cji
)− ni (BijJ¯ij + Cij)] (B.2.8)
と表すことができる。各準位の占有数が時間変化しない、すなわち統計的に平衡状
態 (statistical equilibrium)の場合は、
dni
dt
= 0 (B.2.9)
より
i−1∑
j=0
[
ni
(
Aij +BijJ¯ij + Cij
)− nj (BjiJ¯ji + Cji)]
=
imax∑
j=i+1
[
nj
(
Aji +BjiJ¯ji + Cji
)− ni (BijJ¯ij + Cij)] (B.2.10)
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が成り立つ。これが統計平衡方程式 (statistical equilibrium equation)である。
回転遷移を考える場合、準位 J におけるエネルギーEJ と統計的重率 gJ は
EJ = hBJ(J + 1) (B.2.11)
gJ = 2J + 1 (B.2.12)
と表される。ここでBは分子の回転定数である。回転遷移では∆J = ±1の遷移の
み許されるので式 (B.2.10)は
0 = nJ+1
(
AJ+1,J +BJ+1,J J¯J+1,J
)− nJ (AJ,J−1 +BJ,J−1J¯J,J−1)
−nJBJ,J+1J¯J+1,J + nJ−1BJ−1,J J¯J,J−1 +
∑
i̸=J
(niCiJ − nJCJi) (B.2.13)
と書くことができる。アインシュタインの関係式
giBij = gjBji (B.2.14)
Aij =
2hν3ij
c2
Bij (B.2.15)
を用いて、B係数を全てA係数で記述し直せば、統計平衡方程式 (B.2.10)はいくら
か見やすくなるが、衝突確率Cijと輻射場 J¯ijについては未だ何の制約もないので、
このままでは nJ を求めることは困難である。
B.3 衝突係数
衝突確率Cijは近似的に、
Cij ∼ ncol ⟨σvT ⟩ (B.3.1)
で与えられる。ここで ncolは考えいている分子の衝突パートナーの個数密度、σは
分子の衝突断面積、vT は分子の持つ熱的な速度である。衝突パートナーは分子雲の
場合は主にH2であるが、Heとの衝突を考える場合もある。衝突確率は、
Cij = ncolKij(T ) (B.3.2)
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と表すこともできる。ここで、Kij は衝突係数と呼ばれ、分子種ごと、遷移ごとに
異なり温度に依存する。衝突係数は各温度ごとに計算された既知の値を利用する*2。
多くの場合、non-LTE解析では衝突確率CijとCjiの間には
Cji = Cij
gi
gj
exp
(
−Ei − Ej
kT
)
(B.3.3)
の関係があることを仮定している*3。すなわち、「微小時間に衝突によって引き起こ
される i → j遷移と j → i遷移の回数が同程度でありかつ、遷移に関与する占有数
は LTEの関係を保っている」ということを仮定する。そうすれば、式 (B.2.13)右辺
の最後の項は、
∑
i̸=J
(niCiJ − nJCJi) =
Jmax∑
i=J+1
(niCiJ − nJCJi)−
J−1∑
i=0
(nJCJi − niCiJ)
=
Jmax∑
i=J+1
[
ncolKiJ
{
ni − nJ gi
gJ
exp
(
−Ei − EJ
kT
)}]
−
J−1∑
i=0
[
ncolKJi
{
nJ − ni gJ
gi
exp
(
−EJ − Ei
kT
)}]
(B.3.4)
と書くことができる。
B.4 脱出確率とLarge Velocity Gradient近似
衝突確率Cijは分子雲の衝突パートナー (主に水素分子)の個数密度 nH2と (運動)
温度 T を与えれば決めることができる。次に J¯ij について考える。もし雲が完全に
不透明 (τ → ∞)であるならば、雲の中の輻射場 J¯ij はいたるところ源泉関数 Sij に
一致するはずである。今、分子雲中の微小領域で発生した光子がある確率 βijで外へ
抜け出ていってしまうとする。この βij を脱出確率 (escape probability)という。こ
の場合、考えている微小領域内での輻射場 J¯ijは (1− βij)Sijとなる。光子が抜け出
ていくのならば、当然入り込んでくる方も考えなければならない。光子が中から外
*2衝突係数はLAMDA(http://home.strw.leidenuniv.nl/~moldata/)に公開されている。衝突
係数は温度に対して離散的に与えられているので、実際に計算に用いるときは、線形補間などにより
温度の連続関数として利用する。
*3衝突優勢の場合、衝突確率は詳細釣り合い (detailed balance)の原理に従う。
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へ出ていく確率が βijならば、外から中へ入り込んでくる確率も βijであろう。今注
目している微小領域の外部輻射場 (背景輻射場)をQijとすれば、
J¯ij = (1− βij)Sij + βijQij (B.4.1)
と表すことができる。
確率βijである微小領域から抜け出ていった光子は分子雲中の別の領域で (自己)吸
収される可能性がある。その場合、Qijは分子雲中の至る所の輻射場 (すなわち J¯ij)
を考慮したものでなければならず、それを扱うのは困難である。そこで、「ある領域
から一度抜け出ていった光子は他の領域で吸収されることはない」と仮定する。輻
射する分子の持っている熱幅は ⟨vT ⟩ ∼ 2
√
kT/m程度 (mは分子の質量)であるの
で、ある領域 (視線速度 V )で発生した光子がすぐ手前の領域 (視線速度 V +∆V )で
吸収されないためには、∆V ≫ ⟨vT ⟩であればよい。すなわち、分子雲中の (視線方
向の)速度勾配が十分に大きいならば、再吸収は考えなくてもよい。このような考え
方を Large Velocity Gradient (LVG)近似という*4。
したがって、LVG近似の下では背景輻射場Qijとして周囲の熱輻射のみを考えれ
ば良いことになる。一般に、背景放射となる熱輻射は TCBR = 2.73 Kの宇宙背景放
射と分子雲中に含まれるダスト (温度 Td、光学的厚み τd)からの赤外線放射である。
すなわち、
Qij = Pij(TCBR) + (1− e−τd)Pij(Td) (B.4.2)
と表すことができる。ここでPij(T )は温度T、周波数 νijのプランク関数 (黒体輻射)
Pij(T ) =
2hνij
c2
1
exp(hνij/kT )− 1 (B.4.3)
である。簡単のためダストの影響を無視することにすれば
J¯ij = (1− βij)Sij + βijPij(TCBR) (B.4.4)
*4Sobolev methodと言うこともある。
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となる。源泉関数 Sijは
Sij =
niAij
njBji − niBij =
2hν3ij
c2
(
ginj
gjni
− 1
)−1
= Pij(Tex,ij) (B.4.5)
で与えられる (付録A.3.2参照)。これにより輻射場 J¯ij を占有数 niと結びつけるこ
とができる。
次に脱出確率 βij について考える。βij は周波数 νij の光子がどの程度抜け出てい
くかを表す指標なので、分子雲の光学的厚さ τijに依ることが推測できる。しかし、
この βij は分子雲の幾何学的構造を反映し、一般に定めるのは困難である。内部で
比較的大きな速度勾配を持っている分子雲が、球形ならば、脱出確率は
βij =
1− e−τij
τij
(B.4.6)
で与えられることが知られている。均一な平板ならば
βij =
1− e−3τij
3τij
(B.4.7)
で与えられることが知られている。なお、近似的に一次元で評価するならば、
βij =
〈
e−τij
〉
=
1
τij
∫ τij
0
e−τ
′
dτ ′ =
1− e−τij
τij
(B.4.8)
となる。
B.5 スペクトル線強度を決める物理量
各準位の占有数 niを決めるために必要な手続きを以下で整理する。回転遷移を考
える場合、まず統計平衡方程式 (B.2.13):
0 = nJ+1
(
AJ+1,J +BJ+1,J J¯J+1,J
)− nJ (AJ,J−1 +BJ,J−1J¯J,J−1)
−nJBJ,J+1J¯J+1,J + nJ−1BJ−1,J J¯J,J−1 +
∑
i̸=J
(niCiJ − nJCJi)
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を考える。式 (B.3.3)の制約を課せば、
∑
i ̸=J
(niCiJ − nJCJi) =
Jmax∑
i=J+1
(niCiJ − nJCJi)−
J−1∑
i=0
(nJCJi − niCiJ)
=
Jmax∑
i=J+1
[
nH2KiJ
{
ni − nJ gi
gJ
exp
(
−Ei − EJ
kT
)}]
−
J−1∑
i=0
[
nH2KJi
{
nJ − ni gJ
gi
exp
(
−EJ − Ei
kT
)}]
となるので、これを統計平衡方程式 (B.2.13)に代入すれば、
0 = nJ+1AJ+1,J + (nJ+1BJ+1,J − nJBJ,J+1) J¯J+1,J
−{nJAJ,J−1 + (nJBJ,J−1 − nJ−1BJ−1,J) J¯J,J−1}
+
Jmax∑
i=J+1
[
nH2KiJ
{
ni − nJ gi
gJ
exp
(
−Ei − EJ
kT
)}]
−
J−1∑
i=0
[
nH2KJi
{
nJ − ni gJ
gi
exp
(
−EJ − Ei
kT
)}]
(B.5.1)
を得る。そして、LVG近似の下では、輻射場 J¯ijは式 (B.4.4):
J¯ij = (1− βij)Sij + βijPij(TCBR)
で与えられる。なお、βijは式 (B.4.6):
βij =
1− e−τij
τij
.
のように τijで決まる。源泉関数が、
Sij =
niAij
njBji − niBij
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で与えられることを考慮して、J¯ijを式 (B.5.1)に代入すれば
0 = βJ+1,J {nJ+1AJ+1,J + (nJ+1BJ+1,J − nJBJ,J+1)PJ+1,J(TCBR)}
−βJ,J−1 {nJAJ,J−1 + (nJBJ,J−1 − nJ−1BJ−1,J)PJ,J−1(TCBR)}
+
Jmax∑
i=J+1
[
nH2KiJ
{
ni − nJ gi
gJ
exp
(
−Ei − EJ
kT
)}]
−
J−1∑
i=0
[
nH2KJi
{
nJ − ni gJ
gi
exp
(
−EJ − Ei
kT
)}]
(B.5.2)
と書くことができる。さらにアインシュタインの関係式:
giBij = gjBji
Aij =
2hν3ij
c2
Bij
を用いれば、
0 = βJ+1,JAJ+1,J
{
nJ+1 +
(
nJ+1 − gJ+1
gJ
nJ
)
1
exp(hνJ+1,J/kTCBR)− 1
}
−βJ,J−1AJ,J−1
{
nJ +
(
nJ − gJ
gJ−1
nJ−1
)
1
exp(hνJ,J−1/kTCBR)− 1
}
+
Jmax∑
i=J+1
[
nH2KiJ
{
ni − nJ gi
gJ
exp
(
−Ei − EJ
kT
)}]
−
J−1∑
i=0
[
nH2KJi
{
nJ − ni gJ
gi
exp
(
−EJ − Ei
kT
)}]
(B.5.3)
となる。これが最終的な解くべき方程式の形である。Aij, Kij(i > j), Ei, νij につい
ては値が定まっているので、分子雲の密度 nH2、温度 T、そして脱出確率 βij、すな
わち τijを仮定すれば、各 nJ についての連立方程式となる。実際に解くときは、あ
る有限の J = Jmaxまでについての連立方程式を立て、
Jmax∑
J=0
nJ = nmol (B.5.4)
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なる条件を課す*5。この条件がないと方程式の数より未知数の数が１つ多くなって
しまい解くことができない。
さて、τijは吸収係数 αijにより
τij =
∫ s0
0
αijds (B.5.5)
で定義され、吸収係数 αijは
αij =
Aijc2
8πν2ij
(
gi
gj
nj − ni
)
φij(ν) (B.5.6)
と表すことができる (付録A.3.2参照)。ラインプロファイル関数は近似的にその線
幅∆νの逆数に等しいとし、速度幅∆V = c∆ν/νijを用いれば
αij ≃ Aijc
3
8πν3ij
(
gi
gj
nj
nmol
− ni
nmol
)
nmol
∆V
(B.5.7)
となる。したがって、分子の柱密度Nmolを用いて
τij =
Aijc3
8πν3ij
(
gi
gj
nj
nmol
− ni
nmol
)
Nmol
∆V
(B.5.8)
と表すことができる。つまり、方程式 (B.5.3)を解くためには τijの代わりにNmol/∆V
を仮定すればよい。τijに niが含まれているため、方程式 (B.5.3)は非線形方程式で
あり、その解を求めるのは容易ではない。しかし原理的には、3つのパラメーター
(nH2 , T,Nmol/∆V )を与えれば、各準位nJの占有数は求めることが可能である。占有
数nJ+1とnJが決まれば、源泉関数SJ+1,Jも τJ+1,Jも決まるので、分子雲の輝線強度
IJ+1,J(もしくは輝度温度 TB,J+1,J)を予測することができる。すなわち、分子雲から
放射される輝線強度を決定する物理量は、3つのパラメーター (nH2 , T,Nmol/∆V ) (分
子の個数密度、温度、そして単位速度幅当たりの柱密度)である。実際に観測された
輝線強度から分子雲の物理量を求める場合は、あらかじめ様々な (nH2 , T,Nmol/∆V )
について方程式 (B.5.3)を解いておき、カイ二乗検定により観測輝線強度を最もよく
再現する値を評価するのが一般的である。
*5考えている分子の水素分子に対する存在量比を仮定してしまえば nmolは nH2 で与えられること
になる。
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付 録C 電波望遠鏡の基本原理につい
ての補足
C.1 ビームパターンと空間分解能
開口直径Dの単一鏡が波長 λの電波を観測する場合の空間分解能∆θ [rad]は
∆θ ∼ λ
D
で与えられる。これは以下に記すような回折理論から導かれる関係である。
C.1.1 ビームパターン
図C.1に示すのように、円形開口Sに平面波が入射した時の回折 (フランホーファー
回折)を考える。MP′ = r, OP′ = r′とする。点Mは開口面上にあってその位置座標
はM(x, y, 0)。点P′はスクリーン上にあって位置座標はP′(X,Y,Z)。原点はOとす
y Y
Xx
Z
O Ob
Pb (X, Y, Z)
M (x, y, 0)
 平面波
r
rƢ
開口 S スクリーン
図 C.1: 円形開口に入射する平面波
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る。スクリーン上に到達する光波ψP′はホイヘンスの原理 *1から、開口 S内全ての
点から発せられた球面波の和で表されるので
ψP′ =
∫
S
A
eikr
r
dS (C.1.1)
ここで kは波数で k = 2π/λ、Aは定数である。
r =
{
(X− x)2 + (Y − y)2 + Z2} 12
= {X2 +Y2 + Z2 + x2 + y2 − 2xX− 2yY} 12
= r′
{
1 +
x2 + y2
r′2
− 2xX+ 2yY
r′2
} 1
2
(C.1.2)
x, yは r′に対して十分に小さい (x, y ≪ r′)と考えるので、
r ≃ r′
(
1− xX+ yY
r′2
)
= r′ − xX+ yY
r′
(C.1.3)
と近似できる。これを式 (C.1.1)に代入すると
ψP′ = A
∫ ∫
eikr
r
dxdy
= A
∫ ∫
dxdy
1
r′ − xX+yYr′
exp
{
ik
(
r′ − xX+ yY
r′
)}
≃ A
∫ ∫
dxdy
eikr
′
r′
exp
{
−ik
(
X
r′
x+
Y
r′
y
)}
(C.1.4)
x, yの変化に対して r′はほとんど変化しないと考えられるので
ψP′ ≃ C
∫ ∫
dxdy exp
{
−ik
(
X
r′
x+
Y
r′
y
)}
(C.1.5)
と表すことができる。ここでC ≡ Aeikr′/r′とおいた。
この光波ψP′の強度を調べる。軸対称性から、X軸上のみ考えれば良いのでY = 0,
X = −X, −X/r′ ≡ sin θとして、
ψP′ = C
∫ ∫
dxdy exp (ikx sin θ) (C.1.6)
*1ある瞬間の波面が光源から発生したとすると、次の瞬間その波面上の全ての点が新しく光源と
なって、各点から小さい球面波 (要素波)を射出すると考えることができる。
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と表すことができる。円筒座標系で考えると、x = ρ cosφ, y = ρ sinφ, dxdy = ρ dρdφ
より
ψP′ = C
∫ a
0
∫ 2π
0
dρdφ exp (ikρ sin θ cosφ)
= C
∫ a
0
ρ dρ
∫ 2π
0
exp (ikρ sin θ cosφ) dφ (C.1.7)
ここで開口半径を aとした。kρ sin θ ≡ tとおくと
ψP′ =
C
(k sin θ)2
∫ ka sin θ
0
t dt
∫ 2π
0
eit cosφ dφ (C.1.8)
0次のBessel関数*2J0(t)は
J0(t) ≡ 1
2π
∫ 2π
0
eit cosφ dφ (C.1.9)
より
ψP′ =
2πC
(k sin θ)2
∫ ka sin θ
0
tJ0(t) dt
=
2πC
(k sin θ)2
∫ ka sin θ
0
d
dt
(tJ1) dt
=
2πC
(k sin θ)2
[tJ1(t)]ka sin θ0
=
2πC
(k sin θ)2
× ka sin θJ1(ka sin θ) (C.1.10)
よって
ψP′ =
2πa2CJ1(ka sin θ)
ka sin θ
= ψ0 · 2
{J1(ν)
ν
}2
(C.1.11)
ただしここで、ν ≡ ka sin θ, ψ0 ≡ πa2Cとした。
*2一般に n次の Bessel関数は以下のように定義される。
• Jn(t) = i(−n)2π
∫ 2π
0 e
it cosφ dφ
• t ddtJn + nJn = tJn−1
• d
dt (tJ1) = tJ0
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以上より、強度 IP′は
IP′ =
1
2
ψP′ψ
∗
P′ =
1
2
ψ0ψ
∗
0 · 4
{J1(ν)
ν
}2
= I0 · 4
{J1(ν)
ν
}2
(C.1.12)
となる。ただし I0 ≡ 12ψ0ψ∗0とした。なお、IP′は図C.2のような形になる (I0 ≡ 1)。
このような回折パターンはAiry diskと呼ばれる。電波望遠鏡が宇宙電波を受信する
場合は、ここでの開口が主鏡、スクリーンが天球面に相当すると考えてよい。実際
のビームパターン (望遠鏡をある方向に向けた時に感度を持つ領域)はAiry disk 由
来のものとは異なるが、同様の形をした分布 (sinc関数の様な形の回折パターンに由
来したもの)になる。ビームパターンにおいて、最初の暗点 (暗環)までを主ビーム
(main beam)、それより外の側の山をサイドローブ (side lobe)という。主ビームは
ガウス関数で近似されることが多い。
C.1.2 空間分解能
空間分解能 (もしくはビームサイズ)は主ビームの半値全幅 (full width half maxi-
mum; FWHM)で定義される。ビームパターンがAiry disk由来の場合、空間分解能
 0.001
 0.01
 0.1
 1
-10 -5  0  5  10
   I
Pb
ν
1.03π/2
図 C.2: Airy diskの回折パターン
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∆θは ν = 1.03π/2で与えられる。すなわち
ν = ka sin
(
∆θ
2
)
=
1.03π
2
(C.1.13)
一般に sin θ ≃ θ (θ ≪ 1)なので
∆θ ≃ 1.03π
ka
= 1.03
π
2π
λ a
= 1.03
λ
2a
(C.1.14)
aは開口の半径なので直径 2a = Dを用いれば、結局
∆θ ∼ λ
D
(C.1.15)
となる。このように、空間分解能は観測波長とアンテナ直径の比で決まる。
C.2 ナイキストの定理
電波望遠鏡で受信される周波数 νから ν+ dνにおける電力Wνとアンテナ温度 TA
の間には
Wν = kTA (C.2.1)
の関係が成り立つ。ここで kはボルツマン定数であり、これはナイキストの定理と
呼ばれる (Nyquist 1928)。
C.2.1 ジョンソンノイズ
電気回路に使う抵抗に流れる電流 (電圧)を考える。抵抗を何にも繋いでいなけれ
ば、この抵抗にかかる電圧および流れる電流は正味ゼロである。しかし、抵抗の中
には多数の自由電子が含まれており、それらは熱運動しているはずである。この熱
運動 (自由電子が熱により抵抗内を動くこと)に起因して、ごく短い時間では抵抗に
電圧がかかる (電流が流れる)。この抵抗 (抵抗値R)に流れる平均の電圧を ⟨V ⟩とす
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れば、⟨V ⟩ = 0である。その抵抗の消費電力P の時間平均 ⟨P ⟩は、P = V 2/Rより、
⟨P ⟩ = ⟨V
2⟩
R
(C.2.2)
である。ごく短い時間で抵抗にかかる微小電圧を∆V ̸= 0とすれば、V = ⟨V ⟩+∆V
と書けるので、
⟨P ⟩ =
〈
(⟨V ⟩+∆V )2〉
R
=
⟨V ⟩2 + ⟨V ⟩ ⟨∆V ⟩+ ⟨∆V 2⟩
R
(C.2.3)
となる。すなわち、たとえ ⟨V ⟩ = 0であっても、⟨P ⟩ = ⟨∆V 2⟩ /R ̸= 0となる。抵
抗の温度 T が高ければ高いほど、抵抗中の電子の熱運動は激しくなるため、この電
力も大きくなることが推測される。実際、⟨∆V 2⟩が温度に比例して大きくなること
が、1928年に Johnson, J. B.によって実験で示された (Johnson 1928)。抵抗の温度
が高くなると、その抵抗にかかる電圧の分散、つまり雑音 (ノイズ)も大きくなる。
この熱によるノイズ (熱雑音)をジョンソンノイズと言う。そしてジョンソンの実験
に、理論的な説明を加えたのがナイキストである。
C.2.2 ナイキストの理論
ナイキストの定理を導出するにあたって、図C.3のように、抵抗値がRの 2つの
抵抗を、長さLの 2本の導線で繋ぎ、それぞれを温度 T に保つ場合を考える。それ
ぞれの抵抗には、その温度に応じた微小な電圧が絶えずかかっているはずであり*3、
L
R R
x
図 C.3: 2つの導線 (長さ L)で繋がれた 2つの抵抗R
*3時間平均は ⟨V ⟩ = 0である。
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それはごく短い時間間隔で振動しているはずである。そしてその電圧振動に応じて、
導線中を電流が流れ、2つの抵抗で電力が消費される。すなわち、2つの抵抗は互い
に導線を通じて電磁エネルギーを輸送し合う。輸送されるエネルギーは導線内を伝
播する波として (交流のように)扱える。エネルギーが輸送される速度を c′とする。
右向きに伝わる波は
VR = VR0e
i(κx−ωt) (C.2.4)
と表すことができ、左向きに伝わる波は
VL = VL0e
i(−κx−ωt) (C.2.5)
と表すことができる。ここで、κ = ω/c′であり、これらの波の持つエネルギーは消
費電力に比例する。この回路は左右対称なので、右向きに流れるエネルギー量も左
向きに流れるエネルギー量も同程度であるはずである。したがって、VR0 = VL0 ≡ V0
とすることができる*4。導線内に発生している波V (x, t)はこれら 2つの和で表され、
V (x, t) = V0e
i(κx−ωt) + V0ei(−κx−ωt)
= 2V0e
−2πift cosκx (C.2.6)
となる。ここで、f = ω/2πである。対称性から、これが偏った方向に伝播すること
はないので、V (x, t)は定在波でなければならない。つまり、半波長の整数倍が導線
の長さに一致する必要があるので、正の整数mに対して、
L = m
λ
2
(C.2.7)
が成り立つ。波数で書くならば、
κ =
mπ
L
(C.2.8)
となる。波数 κについては、各モードの間隔は π/Lである。すなわち、波数空間に
おいては、π/L当たりに 1つのモードがあることになるので、波数空間におけるモー
*4抽象的な書き方をしているが、V0 は電圧と解釈することができる。
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ドの数密度 nκは、
nκ ≡ L
π
(C.2.9)
で定義できる。すなわち、κと κ+∆κの間に含まれるモード数は nκ∆κである。周
波数空間においては、f = c′/λ = c′κ/2πより、∆f ≡ c′∆κ/2πの間に含まれるモー
ド数は、
nf∆f = nκ∆κ =
L
π
2π
c′
∆f (C.2.10)
となる。ここで、nf = 2L/c′は周波数空間におけるモードの数密度である。したがっ
て、単位長さ、周波数 f から f +∆f におけるモード数密度 ρf は、
ρf =
nf
L
=
2
c′
(C.2.11)
となる。
ここまで輸送されるエネルギーを波として考えてきたが、これは振動数 f の無数
の 1次元調和振動子が導線内の各点にあり、それらがエネルギーを担っていると解
釈することができる*5。量子力学によれば、1次元調和振動子のエネルギーは
En = hf
(
n+
1
2
)
(C.2.12)
のように量子化される。ここで、nは正の整数であり、hはプランク定数である。つ
まり、hf のエネルギーが注入されるごとにモードが 1つ励起される。今考えている
系は温度 T の熱平衡状態にあるので、ある振動子 (振動数 f、モード数N)がEN の
エネルギー状態にある確率 P (N)は
p(N) =
e−EN/kT∑∞
N=0 e
−EN/kT =
e−Nhf/kT∑∞
N=0 e
−Nhf/kT (C.2.13)
*5例えば、互いにバネで繋がれた無数の質点が横に連なっているような状況である。端の質点が振
動すれば、そのエネルギーはバネを伝いとなりの質点に次々に伝播される。今の場合は、振動電場に
同期して振動する電子が無数にあると考えることができる。
172
で与えられる。ここで、kはボルツマン定数である。e−hf/kT < 1なので、
∞∑
N=0
e−Nhf/kT =
∞∑
N=0
(
e−hf/kT
)N
=
1
1− e−hf/kT (C.2.14)
となる。したがって、
p(N) =
(
1− e−hf/kT ) e−Nhf/kT (C.2.15)
となる。なお、これは化学ポテンシャルが 0の場合のBose-Einstein分布関数に一致
する。N の期待値、すなわち平均モード数 ⟨N⟩は
⟨N⟩ =
∞∑
N=0
Np(N) =
(
1− e−x) ∞∑
N=0
Ne−Nx (C.2.16)
で計算できる。ここで x ≡ hf/kT とおいた。
Ne−Nx = − d
dx
(
e−Nx
)
(C.2.17)
であることを用いれば、
⟨N⟩ = (1− e−x) ∞∑
N=0
(
− d
dx
e−Nx
)
= − (1− e−x) d
dx
∞∑
N=0
e−Nx
= − (1− e−x) d
dx
1
1− e−x =
e−x
1− e−x =
1
ex − 1
=
1
ehf/kT − 1 (C.2.18)
となる。したがって、レイリ ・ージーンズ領域 (hf ≪ kT )では、周波数 fから f+∆f
の単位長さ当たりの平均エネルギー ⟨uf⟩は
⟨uf⟩ = ρf ⟨EN⟩ ≃ 2
c′
hf ⟨N⟩ = 2
c′
hf
ehf/kT − 1 ≃
2
c′
kT (C.2.19)
と表される。このエネルギーは両側の抵抗が輸送するエネルギーの和なので、片方
向に輸送されるエネルギーはその 1/2倍である。また輸送速度は c′なので、c′をか
ければ単位長さを単位時間に変換することができる。よって、片方の抵抗により発
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生する周波数 f から f +∆f の単位時間当たりの平均エネルギー ⟨Pf⟩は
⟨Pf⟩ = 1
2
c′ ⟨uf⟩ = kT (C.2.20)
となり、周波数帯∆f における電力は、
⟨P ⟩ = kT∆f (C.2.21)
となる*6。以上のようにしてナイキストの定理が導かれる*7。
C.3 有効開口面積
フラックス S [erg s−1 cm−2]の平面波を正面から (幾何学的な)開口面積 Agで受
信する場合を考える。アンテナの主鏡が遮ったフラックスが 100%受信されることは
現実には起こり得ない。必ずロスが生じ、アンテナが受信する電力 Peは SAgより
も小さくなる。実際に受信に寄与しているアンテナ面積を有効開口面積という。有
効開口面積Aeは開口能率 ηA < 1を用いて、
Ae ≡ ηAAg (C.3.1)
で定義される。既知のフラックス Sを受信した場合は、Ae = Pe/Sである。
有効開口面積Aeと全ビーム立体角ΩAと受信波長 λの間には
AeΩA = λ
2 (C.3.2)
なる関係式が成り立つ。これを導くために、アンテナおよび受信機が全て温度 T の
*6レイリー・ジーンズ近似が成り立たない場合は
⟨Pf ⟩ = hf
ehf/kT − 1
である。
*7なお、1次元調和振動子が担う平均エネルギーは、(古典)統計力学におけるエネルギー等分配則
より kT である (運動エネルギーと位置エネルギー (復元力を生む項)に kT/2ずつ分配される)。さ
らに、導線内を伝わるのは電磁エネルギーであることから、エネルギー等分配則より平均エネルギー
は kT となる (電場、磁場にそれぞれ kT/2ずつ分配される)。この関係を利用することでナイキスト
の定理を導くこともできる。
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黒体に囲まれている場合を考える (図 C.4)。この系はいたるところ熱平衡状態にあ
るとする。アンテナの全ビーム立体角を ΩAとし、そのアンテナが見込む黒体表面
をCとする。黒体表面からの輻射強度 Iν [erg s−1 cm−2 Hz−1 str−1]は、レイリー・
ジーンズ領域では、
Iν =
2k
λ2
T (C.3.3)
となるので、アンテナが単位時間あたりに受信する単位周波数あたりのエネルギー
Wν [erg s−1 Hz−1]は
Wν =
1
2
AeIνΩA = Ae
kT
λ2
ΩA (C.3.4)
と表される。ここで 1/2がかかっているのは、片偏波のみが受信されるからである*8。
考えている系は熱平衡状態にあるので、詳細釣り合い (detailed balance)の原理に従
い、受信したエネルギーと同量のエネルギーがアンテナから再放出される。アンテ
ナの受信電力は抵抗Rで消費されるとすれば、この抵抗から熱としてエネルギーが
再放出される。この抵抗も温度 T の熱平衡状態にあるので、周波数 νから ν + dνの
消費電力W ′νは、ナイキストの定理より、
W ′ν = kT (C.3.5)
である。したがって、Wν =W ′νより、
Ae
kT
λ2
ΩA = kT (C.3.6)
となる。ゆえに、
AeΩA = λ
2
が成り立つ*9。
*8観測電波が偏光している場合はこの定義では不十分である。また、ヘテロダイン受信ではなくボ
ロメーターなどで光子として受信する場合は両偏波同時に受けるので 1/2は必要ない。
*9ここでは熱平衡を仮定してこの関係を導いたが、この関係は一般に成り立つ。
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C
図 C.4: 黒体に囲まれたアンテナおよび受信機の概念図
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付 録D 電波干渉計観測の基本原理
複数のアンテナ素子で輝度分布の空間的フーリエ成分 (相関出力)を取得し、そ
れを逆フーリエ変換することで天体の輝度分布を得る手法を開口合成法 (aperture
synthesis)*1という。この開口合成法に基づいて複数の電波望遠鏡を組み合わせた観
測装置のことを電波干渉計 (interferometer)という。電波干渉計 (以下、干渉計)は、
単一鏡では到底実現できないような高分解能観測が実現できる。
D.1 天体の輝度分布とビジビリティ
以下、電磁波の取り扱いを次のように簡略化する。
1. 偏波を考えずスカラー的に扱う。
2. 遠方からの放射のみを考え、平面波として扱う。
地上 (位置ベクトル r)で受信する電波が
E(r, t) =
1
2π
∫ ∞
−∞
e(r,ω) exp(iωt) dω (D.1.1)
= Re
{
1
π
∫ ∞
0
e(r,ω) exp(iωt) dω
}
(D.1.2)
e(r,ω) =
∫ ∞
−∞
E(r, t) exp(−iωt) dt (D.1.3)
で与えられたとする。有限の時間Tで測定するならば
ET(r, t) = Re
{
1
π
∑
n=0
eT(r,ωn) exp(iωnt) dω
}
(D.1.4)
*11946年にイギリスの天文学者 Martin Ryleが考案した。彼はこの業績が評価され、1974年に
ノーベル物理学賞を受賞している。
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eT(r,ωn) =
∫ T
2
−T2
ET(r, t) exp(−iωnt) dt (D.1.5)
となる。ここで、ωn = 2πn/Tである。以下これを単に ωと書く。
天球面上の位置Rにおける電界 eT(R,ω)と地上観測地点 rにおける電場の関係
は、フレネル・キルヒホッフの回折式より
eT(r,ω) =
1
iλ
∫
S
eT(R,ω)
exp(iω|R− r|/c)
|R− r| dS (D.1.6)
で与えられる。ここで Sは開口面を表し、今は天球面上における観測装置の視野に
相当する。座標原点を観測地点の近くにおけば
|R− r| ≃ R− s · r
(
s ≡ R
R
, R≫ r
)
(D.1.7)
と近似できる。
地上の 2点 rkと rlで測定された電場同士の相関をとる。相関関数 γ(rk, rl;ω)を
γ(rk, rl;ω) ≡ ⟨eT(rk,ω) eT∗(rl,ω)⟩ (D.1.8)
で定義する。すなわち、
γT(rk, rl;ω) = eT(rk,ω) eT
∗(rl,ω)
を数多く取得し、その平均をとる。式 (D.1.8)に式 (D.1.6)と式 (D.1.7)を代入すると、
γ(rk, rl;ω) =
1
λ2
∫
Sk
∫
Sl
dSkdSl ⟨eT(Rk,ω) eT∗(Rl,ω)⟩
×exp[iω{(Rk − sk · rk)− (Rl − sl · rl)}/c]
RkRl
(D.1.9)
と表される。ただしここで、R≫ rより (Rk − sk · rk)(Rl − sl · rl) ≃ RkRlとして
いる。Rkからの放射とRlからの放射は無相関として
⟨eT(Rk,ω) eT∗(Rl,ω)⟩ = |eT(Rk,ω)|2 δ(Rk −Rl) (D.1.10)
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が成り立つとする。式 (D.1.10)を式 (D.1.9)に代入すると、
γ(rk, rl;ω) =
1
λ2
∫
Sk
dSk |eT(Rk,ω)|2 exp[−iωsk · (rk − rl)/c]
R2k
(D.1.11)
となる。Rk = R0として、立体角 Ωk を dΩk ≡ dSk/R20、基線ベクトルDをD ≡
rk − rl、輝度 I(Ωk,ω)を I(Ωk,ω) ≡ |eT(Rk,ω)|2で定義すると、式 (D.1.11)は
γ(rk, rl;ω) =
1
λ2
∫
dΩk I(Ωk,ω) exp(−2πisk ·D/λ) (D.1.12)
と表される。波長を単位とした基線ベクトル*2D/λをD/λ ≡ (u, v, 0)、観測点の位
置ベクトル skを sk ≡ (x, y, z)とおくと、
γ(rk, rl;ω) ∝
∫ ∫
dxdy I(x, y;ω) exp[−2πi(ux+ vy)] (D.1.13)
となる。すなわち、相関強度は輝度の２次元フーリエ変換を用いて表される。
以下のように
Vν(u, v) ≡
∫ ∫
dxdy Iν(x, y) exp[−2πi(ux+ vy)] (D.1.14)
で定義される規格化された相関関数Vν(u, v)をビジビリティ(visibility)という。様々
な空間周波数 (u, v)におけるビジビリティVν(u, v)を取得し、それを逆フーリエ変
換することで観測天体の輝度分布が得られる。小さい空間周波数成分は空間的に広
がった構造に、大きい空間周波数成分は空間的に細かい構造に、それぞれ対応する。
D.2 干渉計の空間分解能
実際の干渉計が埋めることができる空間周波数 (u, v)は有限であり、アンテナ素子
の数や素子間の距離などで制限される。この (u, v)の分布パターン U(u, v)を (u, v)
coverageという。干渉計観測で取得できるビジビリティVˆ(u, v)は真のビジビリティ
V(u, v)に対して
Vˆ(u, v) = U(u, v) · V(u, v) (D.2.1)
*2空間周波数という。
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となる。観測される輝度分布*3Iˆ(x, y)は、式 (D.2.1)をフーリエ変換して得られる。
すなわち
Iˆ(x, y) = FT[U(u, v) · V(u, v)]
= FT[U(u, v)] ∗ ∗FT[V(u, v)]
= B(x, y) ∗ ∗I(x, y) (D.2.2)
と表すことができる。ここでFTはフーリエ変換、**は2次元の畳み込み (convolution)
を表す。B(x, y) ≡ FT[U(u, v)]は、合成ビーム (synthesized beam)と呼ばれる。得
られる輝度分布は真の輝度分布に合成ビームを畳み込んだものになる。
合成ビームはU(u, v)のフーリエ変換で得られ、干渉計の視野を表す関数である。
干渉計の空間分解能 (ビームサイズ)は (u, v) coverageの広がりで規定される。干渉
計の分解能を調べるために、U(u, v)が |u| < umaxかつ |v| < vmaxの領域内のみで値
をもち、他の (u, v)では 0の場合を考える。簡単のため
U(u, v) =
⎧⎪⎨⎪⎩
1
4umaxvmax
: |u| < umax, |v| < vmax
0 : otherwise
とする。このとき合成ビームは、
B(x, y) = FT[U(u, v)]
=
1
4umaxvmax
∫ umax
−umax
∫ vmax
−vmax
exp[−2πi(ux+ vy)] dudv
=
sin (2πumaxx)
2πumaxx
sin (2πvmaxy)
2πvmaxy
(D.2.3)
と sinc関数の形で表される。これら sinc関数の半値幅は 1/umax、1/vmax程度であ
る。u = Dx/λ、v = Dy/λなので、合成ビーム (の主ビーム)の半値幅は最大基線長
Dmaxと観測波長 λの比で決まる。つまり、干渉計の空間分解能∆θは
∆θ ∼ λ
Dmax
(D.2.4)
で与えられる。基線長を大きくすればするほど、それだけ細かい構造を捉えること
*3dirty imageと呼ばれる。
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ができる。
D.3 ミッシングフラックス
干渉計は単一鏡に比べ格段に高い空間分解能を実現できる反面、空間的に広がっ
た構造を捉えることができない。例として、一定の輝度分布 Iν(x, y) = I0で無限に
広がっている天体を考える。この時、ビジビリティは
Vν(u, v) =
∫ ∫
dxdy Iν(x, y) exp[−2πi(ux+ vy)]
= I0
∫ ∫
exp[−2πi(ux+ vy)]dxdy = I0δ(u)δ(v) (D.3.1)
であり、観測されるビジビリティは (u, v) = (0, 0)以外に値を持たず 0となる。当
然、各アンテナを無限に近づけることはできないので (輝線ベクトルD/λを 0に
とることはできないので)、実際の干渉計観測で (u, v) = (0, 0)のビジビリティを取
得することは不可能である。したがって、このような天体を観測できるのは単一鏡
((u, v) = (0, 0)に相当)のみで、干渉計では何も検出されない。ここでは極端な例を
考えたが、実際の天体を観測する場合でも、天体がビームサイズに対して広がって
いると、干渉計で検出される輝度は真の輝度に対して著しく低下する。このように、
干渉計が広がった構造に対して感度を持たないことをミッシングフラックス (missing
flux)という。干渉計観測ではミッシングフラックスの問題が常に付き纏うため注意
が必要である。
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付 録E 自己重力不安定性
星間ガスは、構成する原子・分子の重力により互いに引き合う一方で、圧力により
反発し合う*1。重力が圧力より大きくなれば、ガスは収縮を起こし始める。これを重
力不安定性 (gravitational instability)もしくはジーンズ不安定性 (Jeans instability)
という。
E.1 摂動と線形化
無限一様に広がった静止流体を考える。このときの質量密度を ρ = ρ0 = constant、
圧力を P = P0 = constant、速度場を v = v0 = 0、重力ポテンシャルを φ = φ0とす
る。流体の粘性はないものとする。これらの物理量は流体の以下の基礎方程式 (上か
ら連続の式、運動方程式、重力場のポアソン方程式)
∂ρ
∂t
+∇ · (ρv) = 0 (E.1.1)
∂v
∂t
+ (v ·∇)v = −1
ρ
∇P −∇φ (E.1.2)
∆φ = 4πGρ (E.1.3)
を満たす。また、ガスの状態方程式はポリトロープ関係
P = Kργ (E.1.4)
に従うと仮定する。ここでKおよび γは定数である。
*1磁場や回転も反発力として働く。
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物理量に微小な摂動が加わり、それぞれ
ρ = ρ0 + ρ1
P = P0 + P1
v = v0 + v1
φ = φ0 + φ1
に変化したとする。なお、摂動は断熱的に起こるものとする。式 (E.1.4)から
P0 + P1 = K(ρ0 + ρ1)
γ = Kργ0
(
1 +
ρ1
ρ0
)γ
(E.1.5)
となる。摂動が微小であることから ρ1/ρ0 ≪ 1なので、
P0 + P1 ≃ Kργ0
(
1 + γ
ρ1
ρ0
)
(E.1.6)
と近似できる。このように、摂動量に関して一次の項のみを残す操作を線形化 (lin-
earization)という。P0 = Kρ
γ
0 より
P1 = γ
P0
ρ0
ρ1 = c
2
sρ1 (E.1.7)
と表すことができる。ここで、cs ≡
√
γP0/ρ0は断熱ガスの音速である。
連続の式 (E.1.1)は、ρ0が一定であることと、v0 = 0であることから
0 =
∂
∂t
(ρ0 + ρ1) +∇ · {(ρ0 + ρ1)(v0 + v1)}
=
∂ρ1
∂t
+∇ · (ρ0v1 + ρ1v1)
となる。二次の微少量 ρ1v1を落とせば
∂ρ1
∂t
+ ρ0∇ · v1 = 0 (E.1.8)
が得られる。
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運動方程式 (E.4.7)を線形化すると
∂v1
∂t
= − 1
ρ0
∇P1 −∇φ1
= − c
2
s
ρ0
∇ρ1 −∇φ1 (E.1.9)
となる。ここで式 (E.1.7)を用いた。ポアソン方程式 (E.1.3)も同様に線形化すると
∆φ1 = 4πGρ1 (E.1.10)
となる。
E.2 ジーンズ不安定性
線形化された流体の基礎方程式 (E.1.8)–(E.1.10)から、φ1と v1を消去すると
∂2ρ1
∂t2
= c2s∆ρ1 + 4πGρ0ρ1 (E.2.1)
が成り立つ。平面波解として
ρ1 ∝ exp(iωt− ik · x) (E.2.2)
をとり、式 (E.2.1)に代入すれば
ω2 = k2c2s − 4πGρ0 (E.2.3)
と分散関係式が得られる。
ω2 > 0となる波数 kに対しては、ωは実数であり、平面波解 (E.2.2)は振動し安
定な波となる。一方で、ω2 < 0となる波数 kに対しては、ωは虚数であり、平面波
解 (E.2.2)は減衰するモードと増大するモードとなる。この場合、増大するモードが
すぐに卓越し、密度ゆらぎは指数関数的に成長する。これをジーンズ不安定性とい
う。ジーンズ不安定となる境界を与える波数は、
kJ =
√
4πGρ0
cs
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である。この波数 kJにより定義した波長
λJ ≡ 2π
kJ
= cs
√
π
Gρ0
(E.2.4)
をジーンズ波長という。この波長より大きなゆらぎは自己重力が圧力の増加より勝
り、重力収縮を起こす。RJ ≡ λJ/2はジーンズ半径といい、ジーンズ半径内に含ま
れる質量は
MJ ≡ 4π
3
ρ0R
3
J =
c3s
6
√
π5
G3ρ0
(E.2.5)
となる。これをジーンズ質量という。重力収縮により質量M > MJの天体が形成
される。星間ガスを温度 T、個数密度 nの理想気体とすれば、c2s = γP0/ρ0 ∝ T な
ので、
MJ ∝ T 32n− 12 (E.2.6)
となる。温度が低く密度が高いほどジーンズ質量は小さいため、重力収縮に伴う密
度増加によりジーンズ波長が小さくなり、より小さい塊へと分裂することがある。
これを flagmentationという。
E.3 自由落下時間
球対称で均質のガス雲 (密度 ρ、質量M、半径R)の重力収縮を考える。収縮は自
由落下で起こると仮定する。すなわち、圧力勾配による力は無視する。収縮が始ま
り時間 tが経過して半径が r < Rなったとする。このとき、エネルギー保存則から
1
2
(
dr
dt
)2
− GM
r
= −GM
R
(E.3.1)
が成り立つ。収縮なので dr/dt < 0より
dr
dt
= −
√
2GM
(
1
r
− 1
R
)
dt =
−dr√
2GM
R
(
R
r − 1
) (E.3.2)
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と表される。ここで ξ ≡ r/Rとおくと
dt =
−dξ√
2GM
R3
(
1
ξ − 1
) (E.3.3)
となり、M = 4πR3ρ/3なので
dt = −
√
3
8πGρ
(
ξ
1− ξ
)
dξ (E.3.4)
となる。したがって、r = Rから r = 0 (ξ = 1から ξ = 0)になるまでにかかる時間
tﬀ は
tﬀ = −
√
3
8πGρ
∫ 0
1
(
ξ
1− ξ
) 1
2
dξ (E.3.5)
となる。さらに、ξ ≡ sin2 ηとおけば積分が計算できて、
tﬀ =
√
3
8πGρ
∫ π
2
0
(1− cos 2η) dη =
√
3π
32Gρ
(E.3.6)
となる。この tﬀを自由落下時間 (free-fall time)という。自由落下時間は重力不安定
性が成長するタイムスケールを与える。
式 (E.2.4)と式 (E.3.6)から、ジーンズ波長はおおよそ
λJ ∼ cstﬀ (E.3.7)
で与えられることがわかる。したがって密度ゆらぎが不安定になる条件は、λ > cstﬀ
と表される。λ/cs ≡ tsで定義される時間は、音波通過時間 (sound-crossing time)と
呼ばれ、与えた摂動が音波として伝搬するタイムスケールを表す。つまり、ジーン
ズ不安定性が起こる条件は、ガスが自己重力により 1点に集まろうとするのにかか
る時間 (自由落下時間) tﬀ と、音波による振動で系の密度のムラをならすのにかか
る時間 (音波通過時間) tsとの間に tﬀ < tsが成り立つことである (音波として振動す
るよりも早く重力で落下してしまうと重力不安定になる)。
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E.4 エピサイクリック振動数
回転円盤の中心が原点で、円盤面に垂直な方向を z軸とする円筒座標系 (r, ϕ, z)
を導入する。流体の粘性や熱の出入りなどはないものとし、鉛直方向は常に一様
(∂/∂z = 0)であるとする。このとき、連続の式、運動方程式、角運動量の式、状態
方程式はそれぞれ
∂ρ
∂t
+
1
r
∂
∂r
(ρrvr) +
∂
r∂ϕ
(ρvϕ) = 0 (E.4.1)
∂vr
∂t
+ vr
∂vr
∂r
+
vϕ
r
∂vr
∂ϕ
− v
2
ϕ
r
= −GM
r2
− 1
ρ
∂P
∂r
(E.4.2)
∂vϕ
∂t
+ vr
∂vϕ
∂r
+
vϕ
r
∂vϕ
∂ϕ
+
vrvϕ
r
= −1
ρ
∂P
r∂ϕ
(E.4.3)
P = Kργ (E.4.4)
と書ける。ここで、vrは動径方向の速度、vϕは回転速度である。
物理量に微小な摂動が加わり、それぞれ
ρ = ρ0 + ρ1(r, ϕ; t)
P = P0 + P1(r, ϕ; t)
vr = 0 + vr(r, ϕ; t)
vϕ = rΩ+ vϕ(r, ϕ; t)
に変化したとする。ここでΩは非摂動状態での回転角速度である。これらを基礎方
程式に代入して線形化すると、
∂ρ1
∂t
+ Ω
∂ρ1
∂ϕ
+
1
r
∂
∂r
(rρ0vr) +
∂
r∂ϕ
(ρ0vϕ) = 0 (E.4.5)
∂vr
∂t
+ Ω
∂vr
∂ϕ
− 2Ωvϕ = − 1
ρ0
∂P1
∂r
+
ρ1
ρ20
dP0
dr
(E.4.6)
∂vϕ
∂t
+ Ω
∂vϕ
∂ϕ
+
(
2Ω+ r
dΩ
dr
)
vr = − 1
ρ0
∂P1
r∂ϕ
(E.4.7)
P1 = c
2
sρ1 (E.4.8)
となる。
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ガスが低温で圧力が無視できる時、式 (E.4.7)および式 (E.4.8)は
∂vr
∂t
+ Ω
∂vr
∂ϕ
− 2Ωvϕ = 0 (E.4.9)
∂vϕ
∂t
+ Ω
∂vϕ
∂ϕ
+
(
2Ω+ r
dΩ
dr
)
vr = 0 (E.4.10)
と簡単になる。この 2式から vϕを消去すれば(
∂
∂t
+ Ω
∂
∂ϕ
)2
vr + 2Ω
(
2Ω+ r
dΩ
dr
)
vr = 0 (E.4.11)
となる。ここでエピサイクリック振動数 (epicyclic frequency)κを
κ2 ≡ 2Ω
(
2Ω+ r
dΩ
dr
)
= r
dΩ2
dr
+ 4Ω2 (E.4.12)
で定義すると、式 (E.4.11)は(
∂
∂t
+ Ω
∂
∂ϕ
)2
vr + κ
2vr = 0 (E.4.13)
と表すことができる。これは動径方向の単振動を表す方程式の形をしており、その
振動数がエピサイクリック振動数である*2。
E.5 平板の重力不安定性
面密度Σの無限に薄い平板を考える。面密度の摂動量 σ1を用いて、線形化された
連続の式、運動方程式、ポアソン方程式は、
∂Σ1
∂t
+ Σ0∇ · v1 = 0 (E.5.1)
∂v1
∂t
= − c
2
s
Σ0
∇Σ1 −∇φ1 (E.5.2)
∆φ1 = 4πGΣ1δ(z) (E.5.3)
と書ける (式 (E.1.8)–(E.1.10)の ρを Σに置き換えたものに相当する)。ここで δ(z)
はデルタ関数である。
*2ケプラー回転 Ω = Ωk =
√
GM/r3の場合は κ = Ωkとなり、剛体回転 (Ω = constant)の場合は
κ = 2Ωとなる。一般に、Ω ∝ rb−2 の場合、κ2 = 2bΩ2 となる。
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摂動成分は exp(iωt+ ik · r)に比例すると仮定すると、z ̸= 0では
−k2φ1 + d
2φ1
dz2
= 0 (E.5.4)
が成り立つ。ただし、k = (k, 0, 0)とした。この方程式の無限遠で発散しない解は
φ1 = φk exp(iωt+ ik · r − |k||z|) (E.5.5)
で与えられる。また、ポアソン方程式 (E.5.3)を z方向の微小区間 [−ϵ : ϵ]で積分し、
ϵ→ 0の極限をとると、
lim
ϵ→0
∫ +ϵ
−ϵ
∂2φ1
∂z2
dz = lim
ϵ→0
(
∂φ1
∂z
(ϵ)− ∂φ1
∂z
(−ϵ)
)
= 4πGΣ1 (E.5.6)
となる。一方で、式 (E.5.5)から
lim
ϵ→0
(
∂φ1
∂z
(ϵ)− ∂φ1
∂z
(−ϵ)
)
= −2|k|φ1 (E.5.7)
となる。よって
φ1 = −2πG|k| Σ1 (E.5.8)
となる。以上、式 (E.5.1)、(E.5.2)、(E.5.5)、(E.5.8)から分散関係式
ω2 = c2sk
2 − 2πGΣ0|k| (E.5.9)
を得る。したがって、不安定領域 (ω2 < 0)を与える波数 kJは
kJ =
2πGΣ0
c2s
(E.5.10)
λJ =
2π
kJ
=
c2s
GΣ0
(E.5.11)
となる。また、この分散関係には、不安定領域 (|k| < kJ)で極値 (最大成長)を与え
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る波数 kmが存在する。
km =
πGΣ0
c2s
(E.5.12)
λm =
2π
km
=
2c2s
GΣ0
(E.5.13)
である。すなわち、自己重力平板はこの不安定性により、λm程度の幅で分裂を起こ
し、その結果円筒状のガス雲が形成される。
E.6 差動回転円盤の重力不安定性
角速度Ω(r)で差動回転する円盤を考える。慣性系から円盤と共に Ω(r)で回転す
る系に移るとコリオリ力が働く。この場合、摂動は振動数 κでの微小円運動と近似
できる。これをエピサイクル近似 (epicycle approximation)という。ここで κは式
(E.4.12)で定義されるエピサイクリック振動数である。無限に薄い回転円盤に対す
る運動方程式および連続の式は、円筒座標系で
∂vr
∂t
+ vr
∂vr
∂r
+
vϕ
r
∂vr
∂ϕ
− v
2
ϕ
r
= −c
2
s
Σ
∂Σ
∂r
− ∂Φ
∂r
(E.6.1)
∂vϕ
∂t
+ vr
∂vϕ
∂r
+
vϕ
r
∂vϕ
∂ϕ
+
vϕvr
r
= − c
2
s
Σr
∂Σ
∂ϕ
− 1
r
∂Φ
∂ϕ
(E.6.2)
∂Σ
∂t
+
1
r
∂
∂r
(rΣvr) +
1
r
∂
∂ϕ
(Σvϕ) = 0 (E.6.3)
vϕ = rΩ(r) (E.6.4)
と書ける。これに微小摂動を加え、運動方程式および連続の式を線形化すると
∂vr1
∂t
+ Ω
∂vr1
∂ϕ
− 2Ωvϕ1 = −c
2
s
Σ
∂Σ1
∂r
+
c2sΣ1
Σ2
∂Σ
∂r
− ∂Φ1
∂r
(E.6.5)
∂vϕ1
∂t
+ Ω
∂vϕ1
∂ϕ
+
κ2
2Ω
vr1 = − c
2
s
Σr
∂Σ1
∂ϕ
− 1
r
∂Φ1
∂ϕ
(E.6.6)
∂Σ1
∂t
+
1
r
∂
∂r
(rΣvr1) + Ω
∂Σ1
∂ϕ
+
Σ
r
∂vϕ1
∂ϕ
= 0 (E.6.7)
となる。
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具体的な摂動の形として、ピッチ角 iの渦状モードを考える。iは
tan i =
∣∣∣∣ drrdϕ
∣∣∣∣ (E.6.8)
で与えられる。渦はm本の腕から成るとし、渦のパターンは 2π/m回転で不変とす
る。すなわち渦は
mϕ+ f(r, t) = constant (E.6.9)
で与えられるとする。ここで、f(r, t)は渦の形を決める関数で shape functionと呼
ばれる。このとき、式 (E.6.8)と式 (E.6.9)から
tan i =
∣∣∣∣mr ∂r∂f
∣∣∣∣ (E.6.10)
が得られる。渦がきつく巻いているとすると tan i≪ 1である。これを tight-winding
近似という。この近似の下で、腕と腕の間隔を λとすれば、
|f(r + λ, t)− f(r, t)| = 2π (E.6.11)
f(r + λ, t) ≃ f(r, t) + ∂f
∂r
λ (E.6.12)
より
∂f
∂r
λ = 2π (E.6.13)
が成り立つ。よって、波数 k = 2π/λは
k(r, t) =
∂f
∂r
(E.6.14)
で与えられる。したがって
tan i =
∣∣∣m
kr
∣∣∣ (E.6.15)
となる (1≪ |kr|)。Tight-winding近似の下では、面密度の非摂動項Σの rに対する
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変化は摂動項Σ1の rに対する変化に比べ非常に緩やかであるため∣∣∣∣ 1Σ1 ∂Σ1∂r
∣∣∣∣≫ ∣∣∣∣ 1Σ ∂Σ∂r
∣∣∣∣ (E.6.16)
となり、式 (E.6.5)の右辺第二項は無視できる。また、tan i = |dr/rdϕ|≪ 1より式
(E.6.6)の右辺、式 (E.6.7)の左辺の最後の項も無視できる。その結果、式 (E.6.5)–
(E.6.7)は
∂vr1
∂t
+ Ω
∂vr1
∂ϕ
− 2Ωvϕ1 = −c
2
s
Σ
∂Σ1
∂r
− ∂Φ1
∂r
(E.6.17)
∂vϕ1
∂t
+ Ω
∂vϕ1
∂ϕ
+
κ2
2Ω
vr1 = 0 (E.6.18)
∂Σ1
∂t
+
1
r
∂
∂r
(rΣvr1) + Ω
∂Σ1
∂ϕ
= 0 (E.6.19)
と簡単化できる。さらに、渦状の密度ゆらぎを
Σ1(r,ϕ, t) = H(r, t) exp[i{mϕ+ f(r, t)}] (E.6.20)
で与える。f(r, t)を r0まわりで展開して 1次までで近似すると
f(r, t) ≃ f(r0, t) + k(r, t)(r − r0) (E.6.21)
なので
Σ1(r,ϕ, t) ≃ H(r0, t) exp[i{mϕ+ f(r0, t)}] exp{ik(r0, t)(r − r0)}
= Σk exp{ik(r0, t)(r − r0)} (E.6.22)
となる。ここで、Σk ≡ H(r0, t) exp[i{mϕ + f(r0, t)}]とした。これは、密度ゆらぎ
が局所的には平面波とみなせることを示している。すなわち、この密度ゆらぎに対
するポテンシャル Φ1は平行平板のポテンシャルと同じ扱いをすることができ、式
(E.5.8)から
Φ1(r,ϕ, t) = −2πG|k| Σ1(r,ϕ, t) (E.6.23)
と表すことができる。他の物理量の摂動も、局所的に平面波になっているとし、摂
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動を exp{i(ωt+ kr −mϕ)}に比例するとして、式 (E.6.17)–(E.6.19)に代入すると
i(ω −mΩ)vr1 − 2Ωvϕ1 + i
(
c2s |k|
Σ
− 2πG
)
Σ1 = 0 (E.6.24)
i(ω −mΩ)vϕ1 + κ
2
2Ω
vr1 = 0 (E.6.25)
i(ω −mΩ)Σ1 + 1
r
(Σvr1 + irΣ|k|vr1) = 0 (E.6.26)
となる。今、|kr|≫ 1なので
Σvr1 + irΣ|k|vr1 ≃ irΣ|k|vr1 (E.6.27)
と近似できる。よって、式 (E.6.26)は
(ω −mΩ)Σ1 + Σ|k|vr1 = 0 (E.6.28)
となる。式 (E.6.24)と式 (E.6.25)および式 (E.6.28)をまとめると⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝
i(ω −mΩ) −2Ω i
(
c2s |k|
Σ − 2πG
)
κ2
2Ω i(ω −mΩ) 0
|k|Σ 0 ω −mΩ
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝
vr,k
vϕ,k
Σk
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠ ≡ A
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝
vr,k
vϕ,k
Σk
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠ = 0
(E.6.29)
となる。これが 0でない解を持つためには、detA = 0でなくてはならない。した
がって
i2(ω −mΩ)3 − i2
(
c2s |k|
Σ
− 2πG
)
(ω −mΩ)|k|Σ = 0
⇒ (ω −mΩ)2 = c2sk2 − 2πGΣ|k|+ κ2 (E.6.30)
なる分散関係式が得られる。これは
Q ≡ κcs
πGΣ
(E.6.31)
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で定義されるToomreのQ値 (Toomre’s Q parameter)を用いて
(ω −mΩ)2 = c2s
(
|k|− πGΣ
c2s
)2
+ κ2
(
1− 1
Q2
)
(E.6.32)
と表すことができる。すなわち、Q > 1のとき、ω2 < 0となる不安定な波数が現れ
ず、円盤は安定となる。反対に、Q < 1のとき、ω2 < 0となる不安定な波数が存在
し、ガスは円盤内で自己重力による収縮を起こす。
分散関係式 (E.6.30)は、短波長のゆらぎの極限 (k ≫ 1)もしくは、ガスの温度が
高い場合 (c2s が大きい場合)、ガスの自己重力に起因する項が無視できて
(ω −mϕ)2 = k2c2s (E.6.33)
となる。これは音波の分散関係を与えている。つまり、ゆらぎは音波によって安定
化する。長波長のゆらぎに対しては
(ω −mϕ)2 = κ2 (E.6.34)
となり、重力不安定はエピサイクル運動によって安定化される。すなわち、ガスの
自己重力が優勢になって不安定になるのは、ある波長域に限られる。(ω −mΩ)2が
極小となる波数は
|k| = πGΣ
c2s
(E.6.35)
であり、このときの最小値は κ2 − (πGΣ/cs)2となる。したがって、不安定領域が現
れる最小の音速 cs,minは
cs,min =
πGΣ
κ
(E.6.36)
となる。このときの波数は kcrit = κ2/πGΣである。全波長に対して安定であるため
には、cs > cs,minであればよい。
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付 録F ブラックホールの導出
F.1 シュバルツシルトの解
一般相対性理論によれば、重力場以外の場が存在しないところでのアインシュタ
イン方程式は
Rµν = 0 (F.1.1)
と書かれる。ここで、Rµνはリッチ・テンソルである。リッチ・テンソルRµνは曲
率テンソルRβµρνにより、
Rµν = R
ν
µρν = Γ
α
µα,ν − Γαµν,α − ΓαµνΓ βαβ + ΓαµβΓ βνα (F.1.2)
と表される。
Γµνσ ≡ 1
2
(gµν,σ + gµσ,ν − gνσ,µ) (F.1.3)
で定義される Γµνσは、第一種クリストッフェル記号という。ここで、gµνは計量テ
ンソルである*1。また、
Γ µνσ = g
µλΓλνσ (F.1.4)
を第二種クリストッフェル記号という。これは 2つの下付き添字に対し対称である
(Γ σµν = Γ
σ
νµ)。
*1場の量 Qをある座標 xµ で微分した結果 ∂Q/∂xµ を Q,µ と書く。
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静止した球対称な物体がつくる、静的*2で球対称な場を考える。線素 ds2は
ds2 = gµνdx
µdxν (F.1.5)
と表されるが、時間反転対称性により dx0がかかる成分は 0でなければならない。
したがって、g0m = 0 (m = 1, 2, 3)である。今、空間座標を極座標 x1 = r, x2 = θ,
x3 = φとする。球対称性より、線素 ds2は変換 dθ ⇒ −dθ、dθ ⇒ −dθに対して不
変でなければならない。ゆえに、計量テンソル gµν は対角成分のみ値を持ち、線素
ds2は
ds2 = Uc2dt2 − V dr2 −Wr2(dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.6)
と書ける。ここで、U , V , W は rのみの関数であり、cは光速である。座標 rを他の
rの関数で置き換えても球対称性は保たれるので、
r′ =
√
Wr
r′2 = Wr2
なる変換を行って
ds2 = Uc2dt2 − V dr2 − r2(dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.7)
とすることができる。さらに、V ≡ e2ν , W ≡ e2λとおくと
ds2 = e2νc2dt2 − e2λdr2 − r2(dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.8)
となる。
式 (F.1.5)と式 (F.1.8)を比較して gµνの値を求めると
g00 = e
2ν , g11 = −e2λ, g22 = −r2, g33 = −r2 sin2 θ
gµν = 0 (µ ̸= ν)
*2計量テンソル gµν が時間 x0(すなわち t)に依存せず、時間反転 dx0 ⇒ −dx0 に対して不変であ
るときを静的という。
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となる。また、gµαgαµ = gµµ = 1より
g00 = e−2ν , g11 = −e−2λ, g22 = −r−2, g33 = −r−2 sin−2 θ
gµν = 0 (µ ̸= ν)
となる。これらを用いて、式 (F.1.3)および式 (F.1.4)から具体的にクリストッフェ
ル記号を計算すると、その多くは 0となる。0とならないものは (rによる微分はダッ
シュで表し、Γ σµν = Γ σνµの片方だけを書くと)
Γ 100 = ν
′e2ν−2λ, Γ 010 = ν
′
Γ 111 = λ
′, Γ 212 = Γ
3
13 = r
−1
Γ 122 = −re−2λ, Γ 323 = cot θ
Γ 133 = −r sin2 θe−2λ, Γ 233 = − sin θ cos θ
であり、これらを式 (F.1.2)に代入することでリッチ・テンソルの各成分が求まる。
R00 =
(
−ν ′′ + λ′ν ′ − ν ′2 − 2ν
′
r
)
e2ν−2λ (F.1.9)
R11 = ν
′′ − λ′ν ′ + ν ′2 − 2λ
′
r
(F.1.10)
R22 = (1 + rν
′ − rλ′)e−2λ − 1 (F.1.11)
R33 = R22 sin
2 θ (F.1.12)
Rµνの他の成分は 0である。
アインシュタイン方程式 (F.1.1)は、上記の式 (F.1.9)～(F.1.12)が 0であると主張
する。式 (F.1.9)と式 (F.1.10)が 0に一致することから
λ′ + ν ′ = 0 (F.1.13)
となる。したがって
λ+ ν = constant (F.1.14)
となるが、rが十分大きいところでは空間は近似的に平坦とみなせることから、r →∞
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で λ→ 0かつ ν → 0となるはずである。したがって、
λ+ ν = 0 (F.1.15)
が成り立つ。このとき、式 (F.1.11)が 0ということから
(1 + 2rν ′)e2ν = 1
⇒ (re2ν)′ = 1 (F.1.16)
となる。両辺を rで積分すると
re2ν = r − 2m (F.1.17)
となる。ただし、mは積分定数である。g00 = e2νより
g00 = 1− 2m
r
(F.1.18)
と表される。
さて、この解 (F.1.18)にある積分定数mの物理的意味を考える。場が弱く静的な
場合、g00は
g00 ≃ 1 + 2Φ
c2
(F.1.19)
と近似できる (ニュートン近似)。ここで、Φはニュートン・ポテンシャルである。す
なわち、アインシュタインの重力の法則は、重力場が弱く静的な場合はニュートン
の法則に移行する。したがって、rが大きい所では式 (F.1.18)と式 (F.1.19)は一致す
る。質量M が原点にある場合は Φ = −GM/rである (ただしGは重力定数)。よっ
て、解 (F.1.18)にある積分定数mは m = GM/c2となり、重力場を作り出している
中心質量に相当する量だということがわかる。
以上より、静的な球対称な場に対するアインシュタイン方程式 (F.1.1)の解は
ds2 =
(
1− 2m
r
)
c2dt2 −
(
1− 2m
r
)−1
dr2 − r2dθ2 − r2 sin2 θdφ2 (F.1.20)
となる。これは、シュバルツシルトの解として有名である。この解は r = 2mで特
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異点を持つ。この特異点
2m =
2GM
c2
≡ Rs (F.1.21)
をシュバルツシルト半径といい、r → Rsで g00 → 0、g11 → ±∞となる。シュバル
ツシルト解 (F.1.20)の特異性から、シュバルツシルト半径は質量Mの物体の最小半
径であるように思える。しかし、静的でない座標を導入する (gµνが時間変化すると
考える)ことで、シュバルツシルト解は r < 2mの領域にも延長できる。tと rの代
わりに、それぞれ
τ ≡ ct+ f(r), ρ ≡ ct+ g(r)
で定義される τ と ρを用いる。関数 f , gは任意にとることができ、ここでは
f ′ =
2m
r
g′ (F.1.22)
かつ
2m
r
g′2 − f ′2 =
(
1− 2m
r
)−1
(F.1.23)
となるように選ぶ。するとシュバルツシルト解は
ds2 = dτ 2 − 2m
µ(ρ− τ) 23 dρ
2 − µ2(ρ− τ) 43 (dθ2 + sin2 θdφ2) (F.1.24)
となる。ただし
ρ− τ = 2
3
1√
2m
r
3
2 (F.1.25)
µ =
(
3
2
√
2m
) 2
3
(F.1.26)
である。シュバルツシルト半径 r = 2mは ρ− τ = 4m/3に対応する。しかしそこに
は、解 (F.1.24)において何の特異性もない。こうして、シュバルツシルト解は r < 2m
の領域に延長される。すなわち、シュバルツシルト場を作る質量M の物体の半径 r
は r < 2m = Rsでもよい。
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F.2 重力赤方偏移
静的な重力場中に静止した光源の発する光を無限遠の観測者が観測する場合を考
える。この光源の固有時間x0と、無限遠に静止した観測者の固有時間x′0との関係は
(dx0)2 = g00(dx
′0)2 (F.2.1)
である。これより、光源から発せられる光の周期を∆T0、観測される光の周期を∆Tobs
とすれば
(∆T0)
2 = g00(∆Tobs)
2 (F.2.2)
となるので、観測される光の波長 λobsは光源から発せられる光の波長 λ0として
λobs = λ0g
− 12
00 (F.2.3)
となる。
ニュートン近似のもとでは、式 (F.1.19)が成り立ち、ここでΦは小さいので
λobs = λ0g
− 12
00 ≃ (1−
Φ
c2
)λ0 (F.2.4)
となる。ニュートン・ポテンシャルΦ =－GM/rは負なので、式 (F.2.4)から、重
力場中で発せられた光の波長は伸びて観測されることがわかる。すなわち光は重力
場の影響を受けて赤方偏移する。シュバルツシルト場では、式 (F.1.18)より
λobs =
(
1− 2m
r
)− 12
λ0 (F.2.5)
となり、シュバルツシルト半径 r = 2mにおいて観測される波長は無限大になる。
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F.3 ブラックホール
式 (F.1.18)と式 (F.2.1)から、シュバルツシルト半径に近づく物体の固有時間∆t0
は、無限遠に静止した観測者の固有時間∆tobsを用いて
∆t0 =
(
1− 2m
r
) 1
2
∆tobs (F.3.1)
と表せる。すなわち、遠方の観測者にとって、シュバルツシルト半径 (r = 2m)に近
づく物体に流れる時間は徐々に遅れ、最終的には (r = 2mでは)止まって観測され
る。シュバルツシルト場を作る質点に向かって落ち込む物体は、観測者にとって無
限の時間をかけてシュバルツシルト半径に到達することになる。シュバルツシルト
解は (F.1.24)の様に r < 2mまで延長されるが、いかなる物体も (光すらも)r = 2m
の境界を越えるには無限の時間を要する*3。また、シュバルツシルト半径近傍で発
せられた光は限りなく大きな赤方偏移を示し、r ≤ 2mで発せられた光は r > 2mの
領域に伝播することは不可能である。したがって、r ≤ 2mで起こる事象は r > 2m
に位置する観測者には決して見えない。この境界面 (r = 2m)を事象の地平面 (event
horizon)といい、r ≤ 2mの領域をブラックホール (blackhole)という。
ここで導いたように、シュバルツシルト解の帰結としてのブラックホール (静止し
た球対称ブラックホール)はシュバルツシルト・ブラックホールと呼ばれ、回転する非
球対称なブラックホールはカー・ブラックホールと呼ばれる。ブラックホールの周り
を円運動する質点は、自由に安定な軌道を取れるわけではなく、一般相対論的効果に
より制限がつく。安定に存在できる最小の軌道半径を最内安定軌道 (innermost stable
circular orbit; ISCO)という。シュバルツシルト・ブラックホールの場合、ISCOは
3Rsであり、カー・ブラックホールの場合は 3Rsよりも小さくなる。
*3ただし、質点に向かって落ちつつある物体にとっては有限の時間で r = 2mの境界を越えること
ができる。
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野辺山 45 m鏡や James Clerk Maxwell Telescopeを使用した観測の際は、国立天
文台野辺山宇宙電波観測所と東アジア天文台の職員の皆様に大変お世話になりまし
た。深く感謝いたします。研究会などの様々な場で刺激となるような議論をしてい
ただいた、本学 田中邦彦助教、宇宙航空研究開発機構 坪井昌人教授、名古屋大学
榎谷 玲博士をはじめとした関連研究者の方々にも厚くお礼申し上げます。
また、岡研究室での苦楽を共にした後輩や研究員の皆様には、大変お世話になり
ました。特に、コーヒーの美味しさを教えてくれた岩田悠平くん、席が離れている
にも関わらず私の連発するたわいない冗談に反応してくれる徳山碩斗くん、席が隣
なのにも関わらず私の連発するたわいない冗談を聞き流す辻本志保さん、その様子
を見てはすぐに吹き出してしまう笑いの沸点の低い野村真理子博士には、日々の研
究室生活をより有意義で楽しいものにしていただけました。共に博士課程の同級生
として励まし合った理論研究室の横倉 諒くんにも感謝しないわけにはいきません。
そして、長い長い学生生活において心の支えとなってくれた多くの友人達に大変
感謝しています。全員の名前を挙げることはできませんが、大学入学直後よりの親
友で、これまで数え切れないほどの笑いを提供してくれた清水裕太くんと沖 総一朗
くんには、特にお世話になりました。これからもよろしくお願いします。
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最後に、いつも暖かく見守ってくれた家族、特に両親に心から感謝します。私が
物理学に興味を持ち、研究者を目指すきっかけを作ってくれたのは、アインシュタイ
ンの似顔絵が表紙に描かれた某科学雑誌を唐突に買ってきた母でした。それから 10
年以上が経ち、振り返れば両親には迷惑ばかりかけてきましたが、今はあの時憧れ
たブラックホールを探したりして元気に過ごしています。そんな研究者として、こ
れからは少しずつでも恩返しができればなと思います。本当にありがとうございま
した。
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